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El objetivo del presente trabhajo fu€& realizar una biGsgueda espec—
troscbtpica de objetos gue presentan espectros caracteristicaos de

las estrellas tipo Luminosas Variables Azules (LBV) y gue pertenez-
can a la galaxia M 33. La bfisqueda se hizo entre ohjetos gue pre—
sentan emisifén en la:ilinea H alfa.

Los espectros tipo LBV -se caracterizan por estar ddmindos por 1f-—
neas en emisién de H, He I, Fe II y Fe II o por ser del tipo
Of/WN. )

Las estrellas tipo LBV representan un estadfo evolutivo de las es-
trellas mé&s masivas que 40 masas solares y es previo a la fase de
estrella tipo Wolf-Rayet.

Se reporta el descubrimiento de 5 obhjetos que presentan espectros
con estas caracteristicas y que se clasifican como candidatos a ser
LBV.

Se reporta también la identificacifn de 11 regiones H II no cata-—
logadas anterxiormente y se calculé la densidad de 13 regiones H II

a partiy de su emisifn €n las lineas del S II .

Dtilizando mapas de la emisién de la linea de 21 cm. del hidr6ge-
no malecular, se calculsS la extincién a los objetos observados y

se derxrivs la magnitud ahsoluta visual de los objetos.

Utilizando el nfimero de estrellas tipo Wolf-Rayet esperado para M 33
se calculs el nGmero de estrellas tipo LBV gue deben existir en M 33f
Se encontrS gue debeifhaber 'al.menos .6 :ohjetgs) tipo LBV mias~de los
ya conocidos, haciendo muy probale gque algunos de los ohjetos repor-
tados sea una LBV verdadera en ves de solo una candidata.a LBV,
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LUMINOUS BLUE VARIABLE STARS IN NEARBY GALAXIES.

A spectroscopic search of objects, on M 33, with Luminous
Blue Variable (LBV) type spectrum is presented. The search
was made in a sample of objects that show H alpha emission.
The LBV-type spectrum is of two kinds, a spectrum dominated
by emission lines of H, He 1, Fe Il and {Fe 11] or a Of/WN
type spectrum.

The LBV stars conform an evolutionary stage followed by the
stars more massive than 40 solar masses and is previous to
the Wolf-Rayet phase.

The discovery of 5 objects with LBV—-type spectrum is
reported in this work, these objects are now classified as
LBV candidates.

Also the identification of 11 H 1]l regions, not reported
before is presented, and using the [S I11] emission lines,
the density of 13 H 11 regions was calculated.

The visual extinction of the observed objects was
calculated, using maps of the Hidrogen molecule 21 cm
emission, the visual absolute magnitud was derived.

With the expected number of Wolf-Rayet stars that belongs to
M 33, the expected number of LBV was calculated. It was
found that in M 33 must exist 6 aditional LBV of the &
known, making more probable that at least one of the LBV
candidates presented here will be a true LBV.



Resumen

Las estrellas conocidas como Luminosas Variables Azules (LBV por sus siglas en inglés)
forman un grupo de estrellas muy brillantes que presentan caracteristicas de variabilidad muy
definidas. Se cree que forman un estadio en la evolucién de las estrellas mds masivas (M
=40 Mg). Actualmente se conocen alrededor de 30 de estas estrellas y que pertenecen a la
Galaxia, a las Nubes de Magallanes y a otras galaxias cercanas. Algunas estrellas han sido
clasificadas como candidatas a LBV por que presentan algunas de las caracteristicas propias
del grupo, sin haber mostrado, en tiempos histdricos, la variabilidad que definen a las LBV. Es
de esperarse que algunas de estas candidatas sean en realidad LBV completas y a las que se
deberan mantener en observacién y estudiarlas para comprender mads a este grupo de estrellas.

En este trabajo de tesis, el problema principal a cubrir fue la busqueda e identificaciéon de
estrellas pertenccientes a M 33, que mostraran espectros similares a los de las LBV, es decir
candidatas a LBV.

La bisqueda se hizo en objetos que muestran emisiéon en la linea Ha y que pertenecea a
M 33, cstos objetos fueron identificados por Spiller (1992) utilizando imndgenes tomadas con
diferentes filtros.

La identificacién se hizo en base a espectros de baja dispersién tomados en el Observatorio
Guillermo Haro de Cananea, Son. Para obtener los espectros se utilizé el Landessternewaret
Faint Objects Spectroscopic Camera (LFOSC) que pertencce al Landessternewaret de Heidel-
berg, Alemania.

Los resultados que se obtuvicron en este trabajo fueron:

— La identificacién de cinco objetos que cumplen las caracteristicas para pertenecer al grupo de
candidatas a LBV, tres de ellos muestran un espectro parecido al de las Ble] v los dos restantes
presentan un espectro tipo Of/WN. Los cinco objetos presentan lineas nebulares de [S 11 y en
algunos casos se presume la presencia de lineas de [N II], reforzando la idea de la existencia de
una nebulosa alrededor de estas estrellas.

— Sec encontré la magnitud visual absoluta (Afyv) de los objetos observados, utilizando mapas
de la emisién de 21 cm. para calcular la extincién a los objetos.

— Se identificaron doce objetos que presentan emisién en Ha ¥ que no fueron identificados por
Calzetti et al (199G), hasta ahora el catdlogo mis completo de objetos con emisién en Ha de
M 33.

- Se encontré que once objetos presentan caracteristicas de regién H 1I, mientras que Spiller

(1992) los habia clasificado fuera de ese grupo.
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Capitulo 1: Introduccién

El grupo de estrellas catalogado por Conti (1984) como estrellas Luminosas
Variables Azules (LBV, Luminous Blue Variables) comprende las estrellas ante-
riormente conocidas como variables tipo P Cygni, que pertenecen a nuestra galaxia,
las tipo S Dorado, de las nubes de Magallanes y las variables tipo Hubble - Sandage,
pertenecientes a M 33, M 31 y otras galaxias cercanas. Todas ellas presentan ca-
racteristicas similares que permiten clasificarlas juntas ain cuando pertenezcan a
galaxias muy diferntes. Su comportamiento ha hecho pensar a la gente que estas
estrellas forman un estadio en la evolucién de las estrellas mdas masivas ( M >40
Me).

En esta seccion presentaremos ¢l comportamiento que caracteriza a las LBV
(seccién 1.1), qué lugar ocupan en el diagrama H-R y qué relacién tienen con otras
estrellas que se encuentran en la misma regién del diagrama (seccién 1.2 ). Veremos
también las teorias que explican las variaciones tipicas de las LBV, es decir varia-
ciones en la atmésfera o variaciones con origen subfotosférico (Seccién 1.3). Se verd
después cudntas y cudles son las LBV conocidas (seccién 1.4) para apuntar a que cl
mimero de LBV conocidas de M 33 no esta completo. Por dltimo se vera cudles son
las condiciones fisicas de las atmdsferas de las estrellas masivas para entender que
tipo de emisién se espera encontrar (seccién 1.8) al observar objetos con emisién en
Hoa de M 33 y los objetivos que se epera alcanzar con el presente trabajo (seccién
1.6).

Seccidén 1.1. Caracteristicas de las estrellas tipo LBV

Entre las cstrellas mds luminosas de nuestra Galaxia se encuentran las estre-
llas tipo P Cygni. Estas son variables que presentan variaciones fotométricas con
periodos irregulares y cuyo espectro cambia junto con las variaciones fotométricas.
La cstrella prototipo de este grupo es P Cygni, la cual ademas presenta perfiles
caracteristicos en las lineas de emisién del espectro conocidos con el mismo nombre

y que se sabe que son producidos por flujos continuos de material que abandonan
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la estrella y que se conocen como vientos estelares.

Este grupo de estrellas han presentado comportamientos muy intrigantes durante
gran parte de la historia de la Astronomia (ver abajo) y Conti (1984) las englobé
en un solo grupo, junto con las estrellas tipo S Dorado y las variables conocidas
como variables de Hubble - Sandage (Hubble y Sandage, 1953), al darse cuenta que
todas ellas compartian caracteristicas similares. Este grupo lo bautizo como estrellas
Luminosas Variables Azules (LVB).

Las LBV son estrellas supergigantes muy luminosas, calientes e inestables que
tienen episodios de variaciones fotométricas moderadas (Am ~ 1 — 2 mag) y rara-
mente presentan variaciones gigantes con cambios en la magnitud visual mayor a 3
mag. (ver abajo).

El espectro de estas estrellas es también variables apareciendo en ocaciones como
estrellas muy calientes (T ~ 20 000 - 30 000 K) y en otras con temperaturas de 7000
- 8000 K, simulando una estrella supergigante tipo A o F muy brillante.

Un ejemplo extremo de variacién gigante fué el que presenté n Carinae (a = 10"
45’ 03.60” , § = —59° 41’ 03.4” (2000.0) ) que ha mostrado, al menos durante los
ultimos 3 siglos, un comportamiento muy variable.

El primer reporte que se tiene es de Halley, quien la clasificé como una estrella
de magnitud 4 en 1677 durante una visita que hizo a la Isla de Sta. Elena. En 1750
Lacaille y otros observadores la clasificaron como de segunda magnitud.

En 1827 Burchell durante un viaje a Rio de Janeiro observé que la estrella alcanzé
la primera magnitud, una circunstancia sorprendente ya que él mismo la habia visto
con un brillo de magnitud 4 de 1811 a 1815 mientras estaba en Africa. John Herschel
al llegar a Sudafrica en 1834, la reporté como de magnitud 2 y el 16 de Diciembre
cde 1837 se percaté de que su brillo se habia triplicado.

Pronto 7 Carinae sobrepasé el brillo de Rigel (v = 0.12) en Orion y para el 2
de Enero de 1838 brillaba tanto como a Centauri (v = -0.1). Desde esa fecha
empiezé a declinar pero vuelvié a tener otro maximo ain mas brillante en Abril de
1843, cuando Maclear, Director del Obscrvatorio del Cabo, la observé con un brillo
carcano al de Sirio. En 1863 su brillo disininuyé drasticamente hasta magnitud S y
en 1865 era apenas visible a simple vista. El minimo de brillo lo alcanzé en 1887
con una magnitud 7.6. Desde entonces, su brillo ha ido aumentando lentamente y
actualmente brilla con una magnitud V = G6.21. En la figura 1.1 se presenta una
imagen tomada con el Telescopio Espacial lHubble de la regién cercana a esta estrella.

[V



Fig 1.1 La regién circunestelar de n Carinae. Imagen tomada con el telescopio
espacial Hubble.

Los 16bulos que se aprecian con estructura bipolar se cree que son resultado de la
masa eycctada durante la erupcién de 1840.



Las LBV se caracterizan por:
Variaciones Fotométricas

La caracteristica mas sobresaliente de las estrellas tipo LBV son las variaciones
fotométricas que presentan. Estas pueden presentar un amplio rango, tanto en mag-
nitud como en escalas de tiempo.

a) Erupciones Gigantes: Son eventos en donde la variacién fotométrica es
mayor de 2 mag. y la magnitud absoluta de la estrella parece aumentar (Humphreys
y Davidson, 1995). Las escalas de tiempo de este tipo de variacién son grandes, del
orden de miles de afos. En la figura 1.2 se muestra la curva de luz que presenté 7
Carinac de 1837 a 1860.

b) Erupciones Moderadas: La variacién fotométrica es de 1 a 2 mag. y se
observan en escalas de tiempo de decadas. El aumento de magnitud puede darse en
meses y mantenerse en el estado de mdximo brillo durante algunos afos.

La magnitud absoluta de la estrella parece no cambiar (Appenzeller y Wolf ,
1982) y el aumento de luminosidad en el visible se deberia a radiacién reprocesada.
Sin embargo segin Lamers (1995) las variaciones moderadas pueden deberse a cam-
bios en el radio estelar, y por lo tanto ser subfotosférica, lo que implicaria un cambio
cn la magnitud absoluta. Estos dos modclos se veran en la siguicnte seccién.

Un ejemplo de este tipo de variacion se presenta en la figura 1.3, en donde se
muestra la curva de luz de R127 de 1983 a 1992. Se puede apreciar que esta estrella
sufrié un evento de variacién moderada con una amplitud de ~ 1.5 mag.

c) Oscilaciones: son variaciones de ~ 0.5 mag. que se presentan en escalas de
tiempo de meses a pocos aifios. Se pueden presentar sobrepuecstas a las erupciones
moderadas. Por ejemplo en la figura 1.3 se observa que al principio de la variacién
moderada de R127, la estrella sufrié tuvo un evento de oscilacién de ~ 0.4 mag.

d) Microvariaciones: Son variaciones fotométricas <0.1 mag. Se presentan
tambien en supergigantes normales (van Genderen, 1992)
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Figura 1.3 Curva de luz de R 127 en la Nube Mayor de Magallanes en donde se
muaestra una variacién moderada. Figura tomada de Spoon et al. 1994.



Espectro

Las LBV presentan variaciones espectrales y éstas se ddn a la par con las varia-
ciones fotomdétricas.
Durante las fases de minimo fotométrico, algunas LBV presentan ¢l espectro de una
estrella supergigante caliente con emisiénes en las lineas de H y He I, presentan
ademas lineas de emisién de Fe II y [Fe 1I). Otro espectro quec presentan algunas
estrellas LBV durante el minimo fotométrico es el tipo Ofpe/WN9. Este tipo de
espoectro se conoce como espectro hibrido ya que al mismo tiempo se observan lincas
de emisidn caracteristicas de estrellas Of (He I1 A 4686 y N 111 A 4634-41) y lincas
caracteristicas de estrellas WN de baja ionizacién (N II, He I and H 1) (Walborn,
1977).
Durante el mdximo fotométrico todas las LBV presentan un cspectro de estrella
supergigante fria (tipo A o ') con lineas de Fe 1l y de [Fe 1I]. El espectro durante
el miximo es muy similar en todas las LBV (sin importar el tipo de cspectro que
presenten durante el minimno) lo que implica condiciones fisicas muy parecidas.

Recientemente HD 5980, una estrella tipo Wolf-Rayet pertencciente a la Nube
Menor de Magallanes, sufrié un episodio de variabiljdad tipo LBV (Barbd et al. 1995,
Koenigsberger et al. 1995), esto nos hace pensar que algunas estrellas que presentan
espectros Lipicos de WR pucdan presentar episodios de LBV, lo que apoyaria la
secnencia evolutiva de una estrella masiva, propuesta por Langer et al. (1994) (ver
adelante).

Temperaturas

Los cambios fotométricos y de espectro representan cambios en la atmdésfera y
éstos se ven reflejados también en la temperatura. En las fases del minimo la estrella
aparcce con temperaturas de 12,000 a 30000 K siendo las LBV mas luminosas las

mds calientes.
Durante las crupciones la temperatura llega a bajar a 7000 u 8000 K, independien-

tomente de la luminosidad.



Luminosidades

Las LBV son estrellas intrinsecamente muy luminosas y esta caracteristica per-
mite obscrvar a las que son miembros de galaxias cercanas. La luminosidad de los
casos bien estudiados va de 10%% a 10° L.

Como se ha dicho la lmminosidad parece mantenerse constante cdurante las varia-
ciones moderadas y el aumento de brillo éptico se deberia a que parte de la radiacidn
UV es absorbida y recmitida en el 6ptico por material circunestelar. (Ver la sigu-

iente seccién)
Tasa de Pérdida de Masa (M)

Durante la fase de minimo fotométrico, M es similar al de las supergigantes nor-
malrs de Ia misma luminosidad y temperatura, (Jt-'l~ 10~7 M ../#iio) pero durante
los apisorlios de mdximo brillo la tasa de pérdida de masa llega a ser ~ 1073 — 109
Mg /aiio.

Lamers (1989) propuso gue una tasa de pérdida de masa promeadio para el tiempo
de duracién de Ja fase LBV seria 1075 Mg/aino, suponiendo que la estrellas pasa
Ia mitad del tiempo en estado latente v la otra mitad en crupcidn moderada. Sin
embargo, e¢stoe valor no toma en cuenta la masa que se pierde durante las erupciones
gigantes. Sc ha calculado que np Car perdié 2 6 3 Mg durante su erupcién del siglo
pasado. Si suponemos que las LBV pasan por varios episodios de erupciones violen-
tas, entonees nna M promedio para toda la fase de LBV serid ~ 2 x 10 -4 Mg /afio.

Si la duracion de Ja fase LBV es =25,000 aiios (ver adelantc), la estrella perderd

=5 Mg durante esta fasc evolutiva.

Material circunestelar y nebulosas asociadas

Todas las LBV presentan cvidencias de tener material gaseoso asociado, algunas
presentan material circunestelar, que se manifiesta por que la estrella prosenta exce-

sos infrarojos (Humphreys et al., 1984), mientras que algunas LBV tiene nebulosas

e anillo asociadas. Fn Ia figara 1.4 se observa la nebulosa asociacla a He 3-519,

roportada por Stahl (1987).
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Este material gascoso se cree que provienc de la masa perdida por la estrella en
las fases de erupcién previas. Es intcresante hacer notar que las nebulosas de anillo
son tamhién visible alrededor de algunas WQR y de algunas ostrellas tipo Of/WN.

Al analizar las nebulosas de anillo se encuentra que presentan una sobreabun-
dancia de N y He (Walborn, 1988), por lo que se cree que dstas se forman con
material procesado por el ciclo CNO, que es expuesto en la superficie de la estrella

por mezclacdo y por viento y posteriormente expulsado durante nna erupcién.

Con todas estas caracteristicas se ha concluido que las LBV son estrellas muy
masivas y brillantes, que se encuentran en una fase evolutiva avanzada y que pre-
sentan inestabilidades qne hacen que la estrella tenga episodios en los que la tasa
de pérdida de masa es muy grande, expulsando material de las capas superiores de
la estrella. Este material al enfriarse da origen a las envolventas y nebulosas que
se observan y presentan enriqueciemientos en N y O lo que refuerza la idea de que
cstas ostrelias estdan en una fase evolutiva muy avanzada y quizas previa a la fase de
estrella tipo Wolf-Rayot.,

Existen varias teorias para explicar los cambios en la fotometria, la temperatura y
el espectro que presentan las LBV durante las variaciones moderaclas y que veremos

mas adelante (seccién 1.3).
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Seccién 1.2. Las LBV en el diagrama H-R

Al estudiar a las estretlas mas masivas (M > 20 Mg) desdoe varias perspectivas,
sa ha podido comprohar que en vez de ser entes estables, son objetos que presentan
un comportamiento muy complejo.

Al empezar a ser obscervados en los rangos espectrales del ultravioleta, una de sus
caracteristicas sobresalientes fue la de los vientos, es decir, presentan una pérdida

v en forma continna y rapida.

e m

Acdemiis algunos objetos presentan oxcesos infrarojos, o que denota la presencia
de material circunestelar. Este material puede una ser reliquin de las etapas de
formacion de la estrelia o material que ha sido perdido por la estrella. Este material
al condensarse y formar granos de polvo reprocesa parte de la emisién cde la estrella

omiticndola en longitudes de onda del infrarojo.

Al hacer ¢l diagramna H-R de las estrellas supergigantes de la Galaxia y el de la
Nube Mayor de Magallanes, Humphreys y Davidson (1979) s dicron cuenta que a
posar e ser palaxias con historias y contenidos quimicos diferentes, los Diagramas
H-R que prescataban ambas galaxias son muy similares.

Se puacde vor que ambos diagramas presentan un limite superior en luminosidad y
que éste presenta una dependencia con la temperatura para las estrellas calientes
(T > 15000 K.) ¥ es independiente de olla para estrellas con T < 15000 K. A esta
frontera se le conoce como limite de Humphreys - Davidson. (Figura 1.5)

Al no encontrar estrellas con luminosidades L > 10° L, y temperaturas bajas,
que representarian la parte avanzada do la evolucién de las supoergigantes con masas
iniciales NI > 40-30 M.... Humphreys y Davidson (1979) sugiricron quae estas estrellas
no evolucionan hacia ta region de las gigantes rojas y que en s camino evolutivo,
encuentran un limite en ol diagrama H-IR que hace que entren en una fase de alta
pérdida de masa que previene que evolucionen a temperaturas mas bajas. Esta fase
seria la de LBV.

Utilizando maordelos de evolucidn, Maeder (1081) encontrd que si una estrella con
masa inicial M > 40 -30 Mg, picrde una cantidad apreciable de inasa, durante la
fase de sccuencia principal, ¢l camino evolutivo de la estrelia no se va hacia las
regiones de baja tempoeratnra sino que hace un lazo y evoluciona hacin 1a parte azul
del diagrama HR. La masa gue debe perder una estrella de 50 M, o8 ~ 5 - 10 Mg
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para que este fendmeno se presente.

Como se vié 1a masa que pierde una estrella durante la fase de LBV es 25 Mg lo
que se sumaria a la masa perdida por viento (1 a 2 Mg). Esta masa perdida haria
que el fandmeno del lazo evolutivo se presentara.

En la parte alta del didgrama H-R sc encuentran también las estrellas tipo Ble].

Estas estrollas se caractorizan por presentar espectros similares a los de algunas LBV
durame las fases estables (ie. lineas de emisién de H, He 1. FFe 1T y {Fe I1}), pero
sin presentar su variahilidad. En el espectro se observa que las lincas de Fe{ll] y Fe
I1 son angostas y que las de H y de He I presentan perfiles anchos, estas idltimas
pueden presentar ademads componentes anchas en absorcién. En el ultravioleta se
abservan lineas resonantes con perfiles tipo P Cyg lo que implica vientos con veloci-
dadoes terminales parecidas a las de las estrellas B normales.
Se conocen varias estrellas de este grupo en las Nubes de Magallanes (Zickgraff et
al., 1985, 198G) y las que pertcnecen a la Galaxia presentan el problema de que la in-
certidumbre en su distancia no permite conocer su magnitud absoluta con presicién.
El espectro compuesto de las Ble] ha sido explicado por Zickgraff et al. (1986), con
un modelo que implica un viento de dos componentes; un viento normal de estrella
tipo B que sale bipolarmente en los polos » que en la region eccuatorial es detenido
por un disco de excrecién que genera un viento denso y lento.

Las estrellas tipo Ofpe/WN, por su parte, también se loealizan on la parte alta
del didgrama H-R (Walborn, 1977). Estas estrellas presentan un espectro compuesto
ya que se observan simultaneamente lincas de alta excitacion, caracteristicas de las
estrellas Ofpe, (ie. He 11 4866 A v N III 4634 A) ¥ lineas de baja excitacién tipicas
de tas rstrellas WINO (ie. lineas de H, He [ y N II). La estrella prototipo del grupo (R
127 en LMC) presentd un evento tipo LBV (Stahl et al, 1983). Durante’ el médximo
su espoectro era identico al de S Dor, una LBV conocida, en la misma fase. Posterior-
mente otras estrellas Of/\WN han mostrado eventos de LBV con lo que la relacién
entre las Ofpe/WNQ v las LBV se confirind
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Figura 1.5 Parte alta del diagrama H-R mostrando la localizacién de las LBV y la
Bfe]. Las variaciones moderadas simulan un movimiento de las LBV en el diagrama

H-R. que estin marcacdos con las lineas punteadas. Figura tomada de Humpreys y

Davidson (1994).
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El panorame se complica aidn mas con el evento tipo LBV que presenté HD 5980
(Barbd et al. 1995). Esta estrella es un sisterna binario quec pertenece a la Nube
Menor de Magallanes (LMC) y que presentaba un espectro tipico de estrella WN6
hasta Octubre de 1994, El brillo aumentd en 2.3 mag. y el espectro éptico presentd
lineas brillantes de H I y He 1, asi como lincas débiles en emision de N II, Fe 11, Si II
y Si I11. En ¢l ultravioleta el espectro tammbién cambié, aunque algunos cambios ya se
habian prescntado con anterioridad (Koenigsberger et al, 1994, 1995). El espectro
habia cambiandode W N3 a WNG6 e¢n un periodo de 13 afios (1978 a 1991), el aumento
en ol brillo fue de 0.45 mag en ese lapso y la velocidad del viento disminuyé por 600
km s ',

Todos estos tipos de estrellas se cree que se generan durante la evolucién de las
estrellas mny masivas ( N > 40 Mg). Segiin Humphreys (1989) una posible secuen-

cia evolutiva de una estrella masiva podria ser:
O — Of - LBV <« OffWN — WR

Sin embargo a la luz del evento tipo LBV de HD 5980 (BBarbd et. al, 1996) la

secucncia evolutiva:

O — Of - WNricaen H— LBV — WN pobre en H -+ WN sin H — WC

propuesta por Langer ot al. (1993) parcce mias correcta.

En este escenario una estrella presentaria caracteristicas de Wolf Rayet atin durante
la fase de quemado dce H en el micleo. La causa seria que la estrella presenta in-
estabilidades hidrodindmicas que hacen que tenga un viento intenso y una tasa de
pérdida e masa grancle, caracteristicas fstas de las estrellas WIR. La siguiente fase
seria la de LBV en donde la estrella presenta un enriquecimiento en la cantidad
de He y en donde la estrella presentarin las mayores tasas de pérdida de masa. El
siguente ostadio seria ¢l de \WWN pobre en H y seria el estado en el gue la estrella

empezarin 4 quemar He en el micleo.

Otro hecho interesante alrededor de osta secuencia evolutiva es ¢l hecho de que
la estrella MCA 1-B ( H235 en el catdlogo de Spiller, 1992) ha sido reconocida como
una estrella tipo WNO por Smith et al. (1995). Esta estrella, que pertenece a M33,
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fué clasificada inicialmente como Of/WN por Willis et al. (1992). Smith et al.
(1995) se basan en un trabajo de Crowther et al. (1995) en ¢l que demuestran que
R84 (una estrella Of/WN decl grupo original de Walborn, 1977) es en realidad un
estrella WIN9 o 10 ya que las lineas de He II (A4542 yA5412), no son fotosféricas
sino que sc originan cn el viento. Smith et al. arguyen que osta reclasificacion de
las estrelins Of/WN a estrellas tipo WN tardia (WN9 o WN10) cvita la suposicién
de que reprosentaban estrellas en transicién entre los tipos Of y WN,

Ahora que HD 5980 ha regresado a mostrar un espectro WNG (Koenigsberger,
1996). seria interesante encontrar la cantidad de H que presenta comparada con
Ia encontrada previamentie al evento LI3V. Es de esperarse que parte de las capas
externas ricas en Hidrégono hayan sido expulsadas durante o evento LBV y que
actualmente la razon H a He sea menor. También es de esperarse que presente un
oxceso en infrarojo y que se de un evento de disminucién fotomdatrica parecido al de
WR40 (The e al., 1088) cuando el material expulsado se enfrie y reccombine.
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Seccién 1.3. Variaciones moderadas: pseudofotosfera o pulsacion.

Como sc vié en la seccién 1.1 las LBV sufren de variaciones fotométricas de
1 a 2 mag a intervalos irregulares. Estas variaciones se conocen como variaciones
moderadas, para distinguirlas de las variaciones mayores { =3 mag) a las que se
conocen como variaciones o erupciones gigantes. Estas variaciones moderadas estan
relacionadas a cambios en el color de la estrella: la estrella es mas azul en el minimo
y mas roja en el maximo de brillo. Se ha observado también que la Afvaria de
~ 107% a ~ 10—%% Mg /aiio durante las variaciones moderadas. (Lamers, 1989).

L interpretaciéon connin que se dd os de origen atmosférico. es decir, por algiin
mecanismo cdesconocido la tasa con la que la estrella pierde masa en forma de
viento (;\Y ) aumenta subitamente creando una ’psudofotdsfera’. Esta envolvente
os dpticamoente gruesa y absorbe parte de la radiaciéon UV de Ia estrella y la reemite
en el optico, Al expandirse la envolvente se enfria y simula 1a fotdsfera de una es-
trella mas roja. Eventnalmente la pscudofotdsfera deja de ser dpticamente gruesa y
permite volver a observar a la estrella directamente.

El mecanismo especifico que genera el aumento sibito de Af no se conoce, se
han propuesto modelos que van desde que la estrella sufre un périodo en el que
pulsaciones no radiales camhbian la estructura baja del viento, hasta mecanismos
en ¢l que el viento sufre un cambio siibito de grado de ionizacidn o de opacidad,
haciendo que cl depésito de momento de la radiacién en el viento sea mas eficiente
¥ por lo tanto se transporte mads material con él.

Este mocelo propone que la luminosidad de la estrella no cambia, es decir que
al ammento de brillo en el dptico le corresponde una disminucién de brillo ene 1t UV,
Obscrvaciones hechas con el IUE durante variaciones moderadas de LBV apuntan a
que la magnitud absoluta de la estrella se manticne constante. (Appenzeller y Wolf,
1982, Leithearer et al., 1985).

Otra forma de ver el problema eos suponer que la variacidn tiene origen en el
interior de la estrella. Es decir el radio y 1a luninosidad de 1a estrella acmbian, y
no una cnvolvente que actiia como pseudo-fotésfera. En este modelo , por lo tanto,
s pucde interpretar que la estrella es mits caliente cuando es miis débil en V.

La distvibucion de enrgia radiada de una estrella estd relacionada con la lumi-
nosidad v ol radio estelar. Esta distribueién no depende de la velocidad del viento

ni de la A/, siempre y cuando el viento sca opticamente delgado.
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Las LBV presentan Af entre 10-% y 10~% Mg/aiio y segiin de Koter et al. (1996)
el viento os opticamente delgado en el 6ptico y el UV en ese rango de M. Por lo
tanto, la distribucién de encrgia y los colores de la LBV durante las variaciones
moderadas son indepoendientes de A7 y de ve, ¥ reflcjan cambios en la luminosidad
y en el radio estelar.

Lamers (1995) modelé los cambios observados en S Dor, entre 1982 y 1992, (
Figura 1.6) urilizando un cédigo para modelar la atmdésfera de una estrella masiva
con viento fuera de aguilibrio termodiniimico local (el codigo ISA, de Koter et al.
1993). El radio estelar derivado del mocdeclo varié desde 100 Rg, durante el minimo
visual, hasta 380 Rgdurante la fase de brillo visula maximo, La temperatura cambié
de 20 000 a 9 000° K y la luminosidad pasé de 1.2 x10°% a 7.9 x10% L. En la figura
1.7 se pineden ver los cambios presentrarlos por Lamers (19935).

Goeneralimente, se supone que la luminosidad de una LBV s¢ manticne constante
durante las variaciones moderadas. Esto se basa en observaciones hechas con el IUE
de estrellas tipo LBV durante este tipo de variaciones ( por ejemplo R71, Wolf, 1989
y R127, Stahl y Wolf., 1986). Pero la calibraciéon de las observaciones del 1UE y la
incertichinnbre en la correccién por extineién podrian ocultar un cambio de 0.2 dex
en la estabilidad de la luminosidad.

Si el cambio de energia que se refleja en la luminosidad perdida por la estrella
estuvicra sicndo usada para expander las capas externas de la estrella, se puede
encontrar, a grandes rasgos, cuanta cantidad de material estd implicada en la ex-
pansion. Si tomamos los valores derivados por Lamers (1995) para S Dor, encon-
tramos que la luminosidad de la estrella cambia de de 1.2 x10°% a 7.9 x10° Lg en
aproximadamente 1700 dias. Esto implica una pérdida de enrgia radiada de:

AEpa = AL xt=1.2x 10*erg

17



Figura 1.6. Variacién moderada de S Dor, durante 1982 a 1992, Imagen tomada de
Spoon et al. (1994)

18



|
i
|
i
|

Figura 1.7. Resultados del modelaje de la variacién moderada de S Dor. Imagen
tomada de Lamers (1996).
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Esta energia perdida se usé para expandir las capas externas de la estrella, la
cual pasé de tener un radio de 100 Rga tener un radio de 380 Rg. Sin embargo el
radio interno de la zona expandida no cambia, por lo que podemos suponer un radio
medio de la zona expandida que iria de 75 a 200 Rg. Ya que la expansién se debe
hacer en contra de la atraccién gravitacional que haya sobre la zona expandida, la
energia utilizada se puede calcular e igualarla a la energia radiativa perdida:

" — . , 1 1 _ G My Moy 1 1 )
AEqn =G Moy Mezp (R.’m‘c I{/i,.) = Ro 75 200

donde M., es la masa de la zona expandida y M., es la masa efectiva grav-
itacional de la estrella. Para clacular la masa efectiva se debe tomar en cuenta
al empuje generado por la radiacién, es decir la presién de radiacién. Al tomarla
cn cuenta podremos suponer que la zona expandida siente una masa gravitacional
menor que la masa de la estrella ya que la presién de radiacién estd actuando en con-
tra de la gravedad. Si suponemos que la presién de radiacién se debe unicamente a la
presion ejercida sobre los electrones libres y que el material cs unicamente hidrégeno
complatamente ionizado (dispercion de Thompson), la masa efectiva sera entonces:

M.y = M. (1 - -M) = Af. |1 —2.66 < 10~% (
Ygrav

Para ol caso de S Dor la luminosidac es de 1x10°% Loy la masa es de 45 Mg, lo
que d& una masa efectiva de ~ 18 Mg.
Despejando AM.zp de 1a ecuacién superior el valor que obtenemos es de 0.21 Mgo

0.004 Af.. Es decir. unicamente 0.004 de la masa de la estrella estd implicada en la

expansion.
Lamers concluye que debe de haber, ¢n la estructura interna cde la estrella, debajo

de Ia fotSsfera, en la zona en donde se tengan 0.004 M,, un macanismo que genere
una inestabilidad y que sea responsable de este comnportamiento.

A la misma conclusion Hegan Stothers y Chin (1993) a traves del estudio de

Ia estructurn de modelos de estrellas masivas. Elios encuentran que un modo de

pulsacién radial se gencera en la regiéu interna de la estrella en la gue la temperatura
baja de 3 x10° KX, ya que a esa temperatura la opacidad por los atomos de fierro
aumoenta oy rapidamente, haciendo que estas zonas se acerquen a una especie de

limite de Eddington, que las hard expanderse y enfriarse.
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Este comportamiento explicaria porqué unicamente se conoce una LBV en la
Nube Menor de Magallanes, mientras que en la Galaxia y en las demds galaxias
cercanas el nimero es de al menos de 4, ya que para que se dé este fenémeno es
necesario que la cantidad de metales de la cstrella sea alta, contrariamente a lo que

sneedo oy la Nube Moenor.
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Seccién 1.4. Las LBV conocidas

Actualmente se conocen 32 estrellas tipo LBV (34 tomando en cuenta a HD 5980
y ala posible LBV de NGC 2363 {[IAUC 6294]) en la Galaxia y en galaxias cercanas.
Las LBV conocidas se distribuyen de la siguiente manera:

5 en la Galaxia: n Car, AG Car, HR Car, P Cyg y HD 190529,

6 en ja Nube Mayor de Magallanes: S Dor, R 71, R127, R 110, R143, HDE 269582
1 (2) en 1a Nube Menor de Magallanes: R40 (y HD 5980)

4 en M31: AE And, AF And, Var A-1 » Var 15,

4 en M33: Var B, Var C, Var 2 y Var 83,

&5 en NGC 2403: Var 12, Var 22, Var 35, Var 37 y Var 38,

3 on MRKI1: 11, 12, 13,

3 en M101: V1, V2, V10 y

1 en NGC 1058: SN 1961V,!

(1 en NGC 2363: IAUC 6294)

Si suponemos que la fase \WWR es posterior a la fase LBV y ademds que todas las
LBV sobreviven de esta fase para convertirse en WR podemos encontar el tiempo
de vida de la fase LBV si comparamos los niimeros de estrellas en la fase WR con el
de estrellas en la fase LBV, siempre y cnando la estadistica esté completa, es decir
aqnue conozeamos todos Jos casos de LBV y de WR en una galaxia dada.

En ¢l caso de la Galaxia no tenemos esos nimeros ya que es posible que existan mads
de este tipo de estrellas que las que conocemos. (Ver por ejemplo el caso del cimulo
de probables LBV hacia el centro de la Galaxia, Krabe et al., 1991).

Para ol caso de galaxins cercanas en algunas de ellas, los niimeros de estrellas
LBV y WIR si pueden ser compleatos, como ¢n LMC. Esta galaxia es cercana y se
ticne la confianza de quc casi todas las WR son conocidas, segiin van der Hucht
(1991) existen 115 estrellas tipo WR. ¥ como se vié, 6 LBV. Al hacer el cociente
N(LBV)/N(WR) = 0.05 y multiplicarlo por el tiempo de vida de Ia fase WR (5 x 10°
aiios segiin Maeder y Meynet, 1987) obtenemos un tiempo de vida de la fase LBV

~ 2G. 000 anos.
"l.a SN 1961V mostré un comportamiento similar a la erupcién de 5 Carinae durante el siglo

pasaco.
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Para ol caso de M 33 el mimero de estrellas tipo WR conocidas es también ~ 100
(96 segin van der Hucht, 1991) pero es de esperarse que existan méds ya que algunas
WR de tipo tardio (WN9 y WN10) no son ficiles de reconocer en las bisquedas
que se hacen para encontrar estrellas WR. En M 33 se conocen unicamente 4 LBV
¥ es de esperarse que existan algunas LBV que no hayan sido identificadas. Las
caracteristicas de las LBV conocidas de M33 se presentan en la tabla 1.1.

Tabla 1.1
Estrellas tipo LBV que pertenecen a M33
Estrella AR Dec < m, > T log L/ Lg Mgor
i) I G| mag mag
Var B 1 33 49.4 30 38 07 15.50 9000 6.05 + .05 -10.4
Var C 1 3325.5 3035358 16.61 15 000 5.08 * .05 -9.8

Var 83 134109 30 34 38 16.46 ~ 30 000 > 6.35 < 11.1
Var 2 134185 30 38 36 18.11

Como se vié la fase LBV se caracteriza por las variaciones tanto fotométricas
como espectrales, pero estas pueden presentarse de forma muy esporddica pudiendo
pasar décadas sin que la estrella varie. Una forma de identificar estrellas que puedan
sor eandidatas a LBV es buscar aquellas estrellas que presenten espectros tipo LBV,
es decir espectros como P Cyg ( dominado por lineas de emisién de H, He, y Fe 1I)
o espectros del tipo Ofpe/WNO.

En la Galaxia o en M31 esta busqueda seria dificil ya que el polvo a 1o largo del
disco nos ohscurecera las estrellas. En ol caso de M33 esta hiisqueda serd mas facil
ya quae esta galaxia se nos muestra casi de frente y la absorcién por polvo es minima.
Una desventaja es que a la distancia de M33 (DM ~ 24.73 mag., Huterer et al,
1995) las LBV tendrdn magnitudes mayores a 15 mag, lo que permitird unicamente
obtener espectros de baja dispersion.

Para facilitar mads 1a biisqueda es conveniente observar unicamente agquellos obje-
tas gne muestren emision en Ha . Un catiilogo de objetos que muestran esta emisién
¥ que pertenecen a M33 fue producido por Spiller (1992) y fué el que se utilizé para
este trabajo. Dicho catilogo se presenta cn el siguiente capitulo.
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Seccidén 1.5. Condiciones fisicas en las atmdsferas extendidas

En algunas estrellas, el problema de transporte de radiacién a traves de la
atmdsfera se puede aproximar con un tratamiento plano paralelo, es decir, se puede
suponer que Ia atmdsfera se comporta como un material gaseoso ionizado en donde
la temperatura y la densidad varian unicamente con la distancia a la estrella y que
la altura maxima de la atmdésfera es una fraccién pequeiia del radio estelar.

Este no es el caso de las estrellas masivas (Af, > 20Mg). Estas estrellas poseen
atmdasferas cuya altura caracteristica es una fraccion importante de o mayor que el
radio dao Ia ostrella. El tratamiento del transporte radiativo se complica ya que se
ticne que tomar en cucnta la emisiéon que proviene de lugares de la atmésfera que
no estin sobrepuestos sobre el disco estelar (desde el punto de vista del observador).
Siguiendo 1as leyes de Kirkoff uno espera encontrar emisién pura de estas partes de
Ia atmasfera. on contraste con la absorcion de radiacién en regiones especificas del
espectro (lineas espectrales), que se observan c¢n las regiones de la atmésfera que
se encuentran sobrepuestas al disco estelar. las estrellas masivas presentan tipos
espectrales A temprno, B, O y WR.

Otra caracteristica importante de las atmédsferas extendidas es que no son estdticas
sino que presentan flujos continuos de material conocidos como vientos estelares. El
material perdido a traves del viento es una fraccién apreciable de la masa estelar y
pucde ser ~ 107% — 107¢ Mg/afio para cstrellas de tipo O y B. Un efecto de este
hecho es que el material que la estrella pierde en forma continua afecta su historia
cvolutiva y se¢ ven afectados también la ecstructura, dindmica y composicién quimica
del material que rodea a la estrella.

Todas las estrellas masivas presentan este tipo de fenémenos pero en donde es
mads notable es en las estrellas tipo Wolf Rayet. Estas son estrellas que presentan un
especiro dominado por lineas en emisidn con perfiles tipo P Cisne, esto es, perfiles
con nna componente on absorcion en la parte azul y emisién en la parte roja de
la linea. Los anchos de las absorciones pucden llegar a medir hasta 3000 6 4000
km. s~ mientras que el ancho de las emisiones son del orden de cientos de km s—1.
Utilizando la velocidad terminal, es decir, 1a velocidad del borde mas azul del perfl
P Cisnr ¥ parimetros atémicos de las lineas resonantes en el ultravioleta, es posible
inforir Ia cantidad de material que esti perdiendo la estrella en forma de viento.
La tasa con la cual se pierde este material, denotada por M es del orden de 106
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Mg/afio. El espectro presenta lineas de especies de distintos grados de ionizacién
(He 11, N 11, N IV, O 1V, ctc) y en algunas de estas estrellas se observan absorciones
de Hneas de H.

Las estrellas tipo O, por su parte, presentan velocidades terminales que van de
1000 a 2500 kms~! y presentan M de 10—% a 10~7 Mg/afio.

El mecanismo que impulsa al viento de las estrellas masivas es el momento de
la radiacion estelar que es depositado a traves de las lineas espectrales. Los vientos
prescntan un gradiente en velocidad alto lo que permite que el viento interactiie con
otras regiones del continuo, ademds de las que estidn centradas en la longitud de
onda en reposo de las lineas, de esta manera gran parte del momento de la radiacién
de 1a estrella es transferido a las capas externas de la atmésfera.

Utilizando la ecuacién de conservaciéon de masa o ecuacion de continuidad, obten-
emos que la cantidad de material perdido ¢s una constante, que podemos denotar

como:
M = amp(r)v(r)r?

y utilizando valores tipicos de vientos obtenemos:

M r -2 v -1
— 10 —_—
7 =3.27x10 (10—6 h‘Ie/aﬁo) (20 Ro) (1000 kms—l)

dondc mn es la densidad numérica de las particulas del viento, Af esta en unidades de
107%® Mg/aiio, la distancia 7 en unidades de 20 Rgp y la velocidad en unidades de
1000 kms~!. Esta ecuacién nos permite conocer la densidad del viento en cualquier
punto r si conocemos también la velocidad. Para el caso de una estrella tipo O 9.5
I, donde la tasa de pérdida de masa medida es de 3.9 x 10~° Mg /afio y la velocidad
terminal V,, observada es de 1550 kms~', la densidad dera de:

n = 8.23 x 10'°(d)~2

dondec d es la distancia en la que se alcanza la velocidad terminal en unidades del 20
Rge. Si suponemos que esta distancia es de 1000 Ry, la densidad scrd de 3.29 x 107
, muy por encima de las densidades encontradas en las regiones H II tipicas (ver
abajo).

En regiones H II, como se verd en el Apéndice B, son importantes las emisiones
prohibidas de lineas de niveles metaestables, ([O 111], [S 11]) pero en las atmdésferas
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extendidas de las estrellas masivas, debido a la densidad tan alta, estas lineas no
aparecen ya que son desexcitadas colisionalniente antes de que sufran una transcisién

espontanea.
Conociendo los coeficientes respectivos es posible calcular una densidad en la cual
las transciciones colisionales son importantes frente a las desexcitaciones radiativas,

Ne =37 Aij/ 3 qis

para densisdades electrénicas n. > N las trancisiones cilosionales son importantes.
Para el caso de las lineas del doblete del [O 111} 5007 y 4959 A la densidad critica
Ny ~ 6.5 x 10° por lo que es dificil que estas lineas aparezcan en el espectro de la

estrelia.

El espectro de las estrellas masivas con atmdsferas extendidas presenta emisién
en las lineas de H y He I (tipos espectrales A y B), se presentan emisiones en lincas
da He Il nnicamente cn las estrellas mads calientes (tipo O o WR). Los continuos son

azules y en algunas ocaciones presentan excesos en el infrarojo.

En el caso de las estrellas tipo Ble] (y algunas LBV) ademads de las lineas de
H y He en emision se presentan tambidén emisiones en lineas de Fe II, [Fe 1I] y [O
1]. Estas lincas se generan en regiones dec baja ionizacién y densidad relativamente

baja.
En el caso de las Bfe] se cree que presentan viento bimodal debido a que la
velocidad de rotacién de la estrella es alta, esto origina que la parte del viento que

estd en la region ecuatorial tenga una velocidad terminal menaor, creando una especie
Los bordes exteriores de estos discos

de disco denso que se expande lentamaoente.
presentan temperaturas cercanas a 107 por lo que los dtomos de Fe se encuentran

neutros o ionizados una sola vez, la densidad en estos puntaos es cerca a 10° mientras
que las densidades electrénicas criticas para la emisién de [Fe 11] son mucho mayores

{Bautista et al. 1996).
En el caso de las LBV no se sabe que sean rotadores riapidos, pero la estructura

de la envolvente de 7 Carina observada por el HST, apunta a una distribucién de

disco.
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Seccidn 1.6. Objetivos del presente trabajo.

Como se vié en la seccién 1.4 el mimero de LBV conocidas en la Galaxia M
33 puede no representar el nimero total de ellas, ya que por las caracteristicas de
las variaciones, éstas se presentan esporidicamente, pudiendo pasar décadas sin que
una estrella en particular varie.

Una forma de aumentar los nimeros de estrellas tipo LBV en cualquier galaxia
es buscar aquellas estrellas que presenten alguna de las caracteristicas (no todas)
que definen a las LBV.

Una caracteristica que es facil de obsevar es el espectro. Como se vié en la
seccién 1.1, algunas LBV, durante la fase de minimo, presentan espectros épticos
que son dominados por lineas de emisién de H, He y lineas de Fe 1l y [Fe II], otras
LBV presentan espectros tipo Ofpe/WN9 que se caracterizan por presentar lineas de
alta excitacién (He II, N I1I) y de baja excitacién (H, He 1 y N II) sinultaneamente.
Estos dos tipos de espactros son facilmente reconocidos y no se pueden confundir con
el espectro de estrellas supergigantes calientes normales, caracterizados por lineas
en absorcién de H y He. Algunas supergigantes presentan estas lineas en emisién,
producto de la atmésfera extendida que poseen, pero no presentan las lineas de Fe
1I o [Fe 1I].

Los dos espectros caracteristicos de LBV tienen en comin quc presentan la linea
Ho en emisién, por lo que observando tunicamente aquellos objetos con apariencia
estelar que presenten emisién en esta linea se podran encontrar obetos que sean
candidatos a LBV.

Entre los objetos que prescntan Hoa ¢n emision se encontrardn también regiones
H 11 aisladas, pero como se ve c¢n el apéndice B. el espectro de estos objetos presenta
lineas en emisién de [O 111], que son facilmente reconocidas.

El obetivo de este trabajo es encontrar aquellas estrellas que sean candidatas a
LBV entre una muestra de objetos que presenten emisién en Ho . Esta busqueda
de hard obteniendo el ecspectro de baja dispercién de los objetos de la muestra y
encontrando aquellos que presenten espectros caracteristicos de LBV.
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Capitulo 2: Los objetos de la muestra

Como se vié en el capitulo anterior se planeé observar aquellos objetos que presenten emisién
en la linca de Ha y que pertenescan a M 33. Exiten algunos catdlogos que listan objetos con
esas caracteristicas, por ejemplo, Courtés et al. (1987) presentd un catdlogo de regiones con
cemisién en Hea | utilizando placas tomadas con el telescopio de 6 mts. del SAO. El encontré 748
regiones en emisién dando una iméigen del medio interestekat de M 33 dominada por burbujas
y filamentos. Los tamaiios de estas regiones varian de 1 a 50 "y es de esperarse que estre ellas
se encucntren estrellas individuales con emisién en Ha sin que tengan una regién H 11 asociada.

Otro catilogo es el de Spiller (1992), que observé a M 33 utilizando varios filtros. Este

catilogo fué ¢l que sc utilizd para escogoer 1os objetos a observar y sus caracteristicas se verdn
maés adelante.

Recientemente Calzetti et al. (1996) presentaron un catalogo de objetos con emisién en

Ha preparado a partir de placas fotogrificas tomadas con el telescopio de 4 mt de Kitt Peak.
Este catidlogo lista objetos con magnitudes visuales mayores gue los objetos listados por Spiler
(1992), pero se concentra unicamente cn la parte central de M 33. Debido a que ya se habjan
observado algunos de los objetos del catdlogo de Spiller y a que éste nos permitia hacer una

discriminacién previa de los objetos debido a que se observaron en varios filtros, se decidié
unicamentc utilizar el catdlogo de Calzetti et al.

como referencia para comparar los objetos
comunes en los dos catdlogos.

Seccién 2.1. El catdlogo de Spiller (1992).

Con el fin de aislar los objetos de M33 que presentan emisién en la linea Ha , Franz Spiller
del LSW de Heidelberg, Alemania, realizé un trabajo observacional muy interesente. Utilizando
imagenes tomadas a traves de filtros angostos aislé aquellas estrellas que podian ser probables
estrellas tipo LBV y aquellas que presentaban caracteristicas de estrellas con regiones H 11
pequeiias. Utilizé filtros centrados en la linea Ha y en las lineas del O[ILI] (M 4959 y 5007) y
filtros centrados en los continous adyacentes. La informacidn de los filtros se da en la tabla 2.1.
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Tabla 2.1
Filtros usados por Spiller

Filtro Longitud de Onda Central FWHM Transmision
Ho 6581 A 38 A 35.7%
Ho cone 6466 A 117 A 56.0 %
[O 111) 5028 A 33 A 48.0 %
[O I 5195 A 107 A 51.0 %

Pasteriorimente encontré las magnitudes instrumentales de las estrellas individuales y com-
paré los brillos de las estrellas en las iméAgenes tomadas con los filtros centrados en las lineas
con sus brillos en las imagenes del continuo correspondiente. Aquellas estrellas que mostraron
mayor brillo en las imdgenes en la linea son las que presentan esas lineas espectrales en emsién
€n Sus eSPOCLros.

Las 2 listas de objetos, aquellas con emisién en Ha y aquellas con emisién en O[III] se
correlacionaron y se buscaron aquellos objetos comunes. Estos objetos se nombraron objetos
H, es decir objetos que presentan emisién en la linea Ha y en las lineas del [O II1] y que muy
prohablemente son estrellas (o ciimulos compactos) con una region H 1I alrededor.

A quellos objetos que mostraron emision en la linea Ha pero que en las imagenes de [O 111
(en la linea y en el continuo) fueron del mismo brillo se clasificaron como objetos S; es decir
objetos que unicamente presentan emision de Ha . Algunos objetos unicamente aparecieron en
las imAgenes de Ha y son muy débiles para aparecer en las imdgenes de [O 11I], estos objetos,
sa clasificaron como objetos K si el color formado por las magnitudes de los filtros del continuo
de {O 111} y del continuo de Ha mostraron una diferencia mayor a 0.2 mag, es decir mostraban
un color azul.

Aquellos objetos que se clasifican como tipo S y tipo K serdn las mds probables a tener
espeactros tipo LBV,

Resumiendo:

objetos tipo H —— emisién en Ha y en [O I1I]
objetos tipo 8§ —— emisién en Ha y no emisién en [O III]

objetos tipo K — emisién en Ha y color azul (7m0111)cone = Mitncone < 0.2)

29




Para encontrar la magnitud visual de los objetas, Spiller también tomdé imédgenes a traves de
un filtro V de Johnson de los mismos campos y de campos de estrellas con fotometria conocida
para pasar al sistema estandar.

La resolucién espacial de las imagenes de Spiller fué de ~ 1.55” , que a la distancia de M33
corresponde a ~ 6.5 pc. Es por eso que no es posible diferenciar entre una estrella aislada y un

ciimulo compacto.
El catdlogo de Spiller consta de 59 objetos S, 55 objetos H y 61 objetos K. Se observaron

unicamente 24 objetos S, 7 objetos H y 6 objetos K. La informacién de los objetos observados
asi como la bitdcora de las observaciones se despliega en el capitulo 3: Observaciones y Re-

duccién de los datos.
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Capitulo 3: Observacion y Reduccién de los Datos

En este capitulo se verdn las caracteristicas de los objetos observados en M 33
(seccién 3.1). asi como tmbién se dard una descripcién del LFOSC (seccién 3.2),
que fud el instrumento utilizado para obtener los espectros de baja dispercién de los
objetos.

Por dltimo se dard una visién global de los procesos de reduccién de los espectros
(seccién 3.3), dejando la descripcién detallada de ellos para el Apéndice A.

Seccién 3.1. Los Objetos Observados

Los objetos observados, como ya se dijo en ¢l capitulo 2 fucron ecscogidos de un
catdlogo de objetos con emision en la linca de Ho generado por Spilier (1992). La
informacién de los objetos observados se despliega en la tabla 3.1. Estos objetos son
aquellos cuyas magnitudes visuales fueron menores a mag 18, ya quec como se utilizé
el telescopio de 2 mt del Observatorio Guillermo Haro, ésta fud la magnitud limite
a la eunal se pudieron obtener espectros con seifial a ruido baja, pero suficiente para
observar las lineas de emisién.

En las figuras 3.1 a 3.6 se muestran las cartas de identificacién de los objetos
obsearvados, estas cartas, tomadas de Spiller (1992}, se generaron a partir de imndgenes
directas y solo se graficaron las posiciones de las estrellas.

Como se ve en la tabla 3.1, las obscrvaciones (24 objetos S, 7 objetos H y 6
objetos K) se centraron en los objetos S ya que son mas brillantes que los objetos
K ( ¥ por lo tanto necesitarian menor tiempo de integracién). Los objetos H, como
se explicé en el capitulo 2 son objetos que presentan emisién cen la linea Ha y en las
lineas del [O 111}, muy probablemente son regiones H II. Sin embargo Spiller (1992)
presenta cn su Tesis el espectro de H108 y encucntra que presenla un espectro tipo

Of/WN, es decir es un posible candidato a ser LBV en fase estable. Otro objeto
interesante es 235, Willis et al. (1992) encuentran que presenta un espectro

Ofpe/WNO, otra candidata a LBV.
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i Porqué estos objetos fueron clasificados como objetos H sin tener emisién en
las lineas de [O III]?

El espectro de los objetos Of/WN presentan lineas de He II, He I, y N en varios
grados de ionizacién, una linea intensa es He 1 A 5021 A que cae dentro del ancho de
banda del filtro que se usé para aislar las estrellas con emisién en O [III] (ver tabla
2.1 ). es importante, por lo tanto, observar también los objetos H para confirmar
que presentan espectro de regién H II. Debido al diseiio del instrumento (el LFOSC
} no es posible observar objetos cuya separacion en declinacién sea < a 6 ” utilizando
una sola mascarilla. (ver seccién 3.2). Es por eso que solamente aquellos objetos K
¥ H que no interferian con los espectros de los objetos S fueron los que se observaron.

Las obscrvaciones se llevaron a cabo en varias temporadas durante 1992, 93 y
94. La tabla 3.2 muestra la bitdcora de observacién. Las cifras en paréntesis son los
tiempos de integracién, durante cada dia, medidos en horas.
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Tabla 2.1
Estrellas Observadas

v mag Ho 1

Nombre AR Dec
{ A m a ] [ o ’ ” 1

S95 1 33 50.4 30 41 27.3 16.75 -1.96
S145 1 34 06.8 30 41 45.1 16.01 -1.57
S159 1 34 06.7 30 41 45.8 15.95 -1.42
S160 133 09.0 30 29 57.1 16.97 -1.42
S178 1 33 59.9 30 33 55.3 16.26 -1.21
S193 1 33 39.6 30 45 41.8 17.18 -1.06
S200 1 33 52.6 30 39 08.5 16.435 -0.93
5204 1 33 40.7 30 41 37.7 17.48 -0.92
S2086 134 15.1 30 34 59.2 17.54 -0.91
S209 13341.8 30 41 44.5 16.70 -0.90
s5212 1 33 52.2 30 36 37.0 17.76 -0.88
S§220 1 33 56.1 30 45 28.4 14.91 -0.81
S$234 133 37.2 30 36 36.4 1G.26 R -0.67
S236 1 33 55.3 30 34 30.3 17.04 -0.65
S261 1 34 14.3 30 37 39.4 16.78 -0.53
s271 1 33 59.2 30 41 36.6 16.88 -0.48
S283 1 33 52.7 30 39 38.2 17.34 -0.44
S284 133 44.1 30 32 07.5 16.72 -0.43
S293 1 34 06.0 30 37 18.1 17.89 ~-0.40
S294 1 33 44.0 30 33 17.9 17.78 -0.40
S297 1 33 03.5 30 30 51.8 17.22 -0.38
$299 13303.1 30 31 02.3 16.62 -0.38
S302 133 51.2 30 38 17.3 16.75 -0.37
$432 134 13.3 30 34 33.7 16.61 -0.14
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Tabla 2.1 (cont.)

V magHo ¢

Nombre AR Dec
[» ™1 (e * "]

H10 1 34 13.7 30 34 49.4 18.28 «2.74
H52 1 34 15.7 30 37 11.8 16.15 -2.26
H54 1 33 44.0 30 36 44.1 18.46 -2.23
ur7 1 34 37.5 30 34 55.6 18.13 -2.10
H108 1 34 16.2 30 36 41.8 17.84 -1.87
H119 1 32 55.9 30 32 28.6 17.62 -1.79
H235 1 32 38.0 30 40 03.8 16.75 -0.66
K58 1 33 51.7 30 40 58.2 17.33 ~2.21
Ki44 1 33 46.6 30 32 44.6 18.41 -1.59
K147 1 32 57.3 30 31 58.3 18.05 -1.53
K166 1 33 03.5 30 33 24.0 18.31 -1.33
K175 134 11.6 30 36 25.9 17.54 -1.24
K225 1 32 56.5 30 31 49.5 17.51 -0.77
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Tabla 2.2
Observaciones

Estrella Grisma 1

Grisma 3

Estrella

Grisma 1

Grisma 3

S95

S159
S178

S200

S206

S212

S234

S261

5283

S293

5297
S302

Nov 10, 93 (2)

Oct 15, 92 (3)
Nov 9, 93 (2)

Nov 8, 93 (2)
Ene 3, 94 (2)
Oct 19, 92 (2)
Oct 20, 92 (2)
Oct 23, 92 (3)
Ene 3, 94 (2)
Nov 8, 93 (2)

Nov 8, 93 (2)

Ene 8, 93 (2)
Nov 8, 93 (2)

Ene 3, 94 (2)
Oct 23, 92 (3)

Ene 3, 94 (2)

Nov 10, 93 (1)
Dic 3, 93 (2)
Oct 16, 92 (3)
Nov 9, 93 (1)
Dic 2, 93 (2)
Nov 8, 93 (1)
Nov 9, 93 (2)
Ene 3, 94 (1)
Ene 4, 94 (3)
Oct 20, 92 (3)

Oct 23, 92 (2)
Oct 24, 92 (2)
Ene 3, 94 (1)
Ene 4, 94 (3)
Nov 8, 93 (1)
Nov 9, 93 (2)
Nov 8, 93 (1)
Nov 9, 93 (2)
Ene 8, 93 (2)
Nov 8, 93 (1)
Nov 9, 93 (2)

Ene 3, 94 (1)
Ene 4, 94 (3)
Oct 23, 92 (2)
Oct 24, 92 (2)
Ene 3, 94 (1)
Ene 4, 94 (3)

41

S145

S160
S193

S204

S209

S220

5236

5271

S284

5294

S299
S432

H52

H77
H119
H235

Nov 8, 93 (2)

Enec 8, 93 (2)
Nov 10, 93 (2)

Nov 10, 93 (2)
Nov 10, 93 (2)
Nov 10, 93 (2)
Oct 19, 92 (2)
Oct 20, 92 (2)
Nov 8, 93 (2)
Nov 9, 93 (2)
Nov 9, 93 (2)

Ene 8, 93 (2)
Ene 3, 94 (2)

Ene 3, 94 (2)

Nov 23, 92 (3)
Ene 8, 93 (2)
Ene 7, 94 (2)

Nov &, 93 (1)
Nov 9, 93 (2)
Ene 8, 93 (2)
Nov 10, 93 (1)
Dic 3, 93 (2)
Nov 10, 93 (1)
Dic 3, 93 (2)
Nov 10, 93 (1)
Dic 3, 93 (2)
Nov 10, 93 (1)
Dic 3, 93 (2)
Oct 20, 92 (3)

Nov 8, 93 (1)
Nov 9, 93 (2)
Nov 9, 93 (1)
Dic 2, 93 (2)
Nov 9, 93 (1)
Dic 2, 93 (2)
Ene 8, 93 (2)
Ene 3, 94 (1)
Ene 4, 94 (3)

Ene 3, 94 (1)
Ene 4, 94 (3)
Nov 24, 92 (3)
Ene 8, 93 (2)
Ene 7, 94 (2)



Tabla 2.2 (cont.)

Estrella Grisma 1 Grisma 3 Estrella Grisma 1 Grisma 3
K58 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) K144 Nov 9, 93 (2) NOv 9, 93 (2)
Dic 3, 93 (2) Dic 2, 93 (2)
K147 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) K166 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2)
K175 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) K225 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2)
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Seccién 3.2. El LFOSC

Todas las observaciones se hicieron en el Observatorio 'Guillermo Haro’ que se
encuentra en la Sierra de la Mariquita de Cananea, Son. El Observatorio es manejado
por el I.N.A.O.E. y cuenta con un telescopio tipo Ritchie-Chretien con una Sptica

principal de 2.1 mts. y con una razén focal £f/12. El Observatorio estd localizado a
110° 23’ 4" de Longitud Oeste y a 31° 3’ 11”7 de Latitud Norte.

Las observaciones se hicieron con la Camara Espectroscépica para Objetos Débiles
(LFOSC, Landessternewarte Faint Objects Spectroscopic Camera) propiedad del
Landessternewarte de Heidelberg, Alemania.

Ya que las fuentes a observar son miembros de una galaxias y por lo tanto se

encuentran cercanas las unas a las otras en el cielo, el utilizar un espectrégrafo

multiobjetos ahorra tiempo de observacién. Ademnas se tratan de objetos débiles

(m, = 15) y fue necesario utilizar un espectrégrafo que fuese riapido y con el cual
los tiempos de integracién no fuesen muy largos.

Existen dos disefios principales de espectrégrafos multiobjetos: los que utilizan
fibras 6pticas para redireccionar la luz de los objetos de interéds y los que por medio
de mascaras los aislan del resto de las fuentes en la imdgen.

El LFOSC utiliza la segunda estrategia para aislar las fuentes de interés, es
decir por medio de mascaras se suprime la luz de los objetos no deseados. Una
descripcién del instrumento y del modo de uso se encuentra en Corral et al. (1992).

La idea bidsica del instrumento es que a partir de una imdgen del campo de
interds, tomada por el instrumento en su modo de operacién como Camara Directa,
se pucdan aislar las fuentes que se deseen observar por medio de una maéscara.
Teniendo esta madscara en el plano focal del instrumento, la luz de las fuentes de
interés es dispersada por medio de un grisma y el espectro se registra en el mismo
CCD que se utilizé para obtener la imédgen directa. El cambio de modo de operacién
(CAamara Directa < espcctrégrafo) es sencillo y rédpido.

Para lograr que el campo observado por el LFOSC sea grande, éste tiene un
reductor focal integrado que pasa de un ntmero focal f/12 del telescopio a un £f/2.4.

Las dimcensiones del campo observado son 6’ x 10°.
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E! CCD que se utiliza para la obtencion de imédgenes tanto directas como espec-
trales, es un CCD Thompson de 600 x 400 pixeles cuadrados de 25 um.

La cobertura espectral va de 4000 a 10000 A y la respuesta m:dxima se encuetra
alrededor de 5800 A.

El LFOSC posee tambien una rueda de filtros para la adquisicién de imdgenes
dircetas, normalmente estan instalados los filtros V y B de Johnson y los filtros R e
I de Coussins, ademds de un filtro centrado en Hee .

Para dispersar la luz de las fuentes de interés se utiliza un grisma, que puede ser
cualquiera de los 2 disponibles en el LFOSC. El conocido como G1 d4 espectros
con dispersiones de 13 A /pixel y el G3 da espectros con dispersién de 21 A /pixel.

Las madscaras para aislar la luz de los objetos de interés se fabrican en el Obser-
vatorio, con un taladro manejado por computadora y que puede posicionar la broca
con precisiones de 10um. La definicién de las posiciones de las rendijas se hace a
partir de una imagen directa del campo, con la ayuda de una PC.

Las madscaras para aislar los objetos se instalan en el LFOSC c¢n una rueda, que
acepta hasta 6 mascaras distintas. Esta rueda de mdédscaras se¢ encuentra en el plano
focal del telescopio y se puede posicionar para utilizar cualquicra de las mdscaras.

Ya que la posicién de las rendijas de los objetos de interés estd dada por la
posicién de estos objetos en la imagen del campo y ya que como clemento dispersor
se utiliza un grisma, la cobertura espectral no es la misma para todos los objetos. Es
decir, cuando se utiliza un grisma como elemento dispersor el espectro que se gencra
esta "centrado” en la posicién de la fuente luminosa (ver la figura 3.7). Ya que
las fuentes luminosas se encuentran en distintas posiciones de la imagen y de que el
CCD cs finito, parte de algunos espectros caerd fuera del CCD y no serdn registrados.
Esto no sucede en los espetrégrafos multiobjetos que utilizan fibras 6pticas, ya que
cs posible ajustar la posicién de éstas fibras al cntrar al espectrografo y obtener

espectros con la misma cobertura de todos los objetos.
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Fig 3.7 Imagen espectral del LFOSC , donde se muestra las distintas coberturas
espectrales de los espectros obtenidos.
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Para reducir los espectros, es decir, obtener la conversién a longitud de onda, el
LFOSC posee lamparas de Neén y de Xendén, ademds de una lampara de luz blanca
de Halégeno que se utiliza para obtener espectros de campo plano.

El LFOSC posee ademas una camara CCD intensificada de lectura televisiva
que se utiliza como camara de guiado, la imdgen de esta cAmara se despliega con-
tinuamente en un monitor. Esta cAmara ve una pequefia regién del cielo (3’ x 3%)
utilizando espejos fijos, por 10 que no es posible moverla para escoger el campo de
guindo, ademais esta region de guiado es distinta a la que se observa con el CCD de
adquisicion de imagenes. En ¢l caso de que ninguna estrella de guiado esté presente,
es necesario mover el telescopio o girar la platina del telescopio hasta encontrar al-

guna. De cualquier manera algunas veces no serd posible observar algunas regiénes
del cielo ya que no se encuentran estrellas de guiado cercanas.

El procedimiento de observacion con el LEFOSC es el siguiente:

1) Se toma una imagen directa del campo de interés, la cual se usard como base para

fabricar las mascarillas. Para resaltar los objetos de interés se pueden usar alguno
de los filtros disponibles. Se debe tener cuidado de que se observe al menos una

estrella que sirva para guiar en el monitor de guiado, de otra manera se tendra que
cambiar la posicién del tescopio hasta que se tenga alguna disponible.

2) Utilizando la imidgen directa se escogen los objetos a observar. Al mismo tiempo
se definen posiciones en las cuales no se observen estrellas para hacer rendijas en la
mascara que servirdn para obtenes el espectro del cielo. Estas posiciones tienen la
misma AR del objeto y varian en Dec iinicamente. Se escogen 3 o 4 posiciones del
ciclo para poder hacer una buena substraccion del espectro del cielo. La mdscara
con las posiciones de las rendijas, como ya se dijo, se fabrican con un taladro de
movimiento numérico. La broca que se utilizé fue de 0.2 mmm lo que corresponde a
1.5” en el plano focal del telescépio.

3) La mascara se coloca en la rueda de madscarillas y se gira para quc la méscara este
en el eje focal del instrumento. Se checa la posicién de la mdscara con respecto al
ciclo para asegurarse que las estrellas estén sobre las rendijas que les corresponde. Al
tener las estrellas centradas la estrella de guiado se centra con un cursor electrénico

que se genera sobre la pantalla de guiado. Se mueve la rueda de grismas hasta tener
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el grisma deseado en el camino éptico del instrumento y se empieza la integracién
de la imdgen espectral en el CCD. Durante la adquisicién de la imagen espectral se
debe corregir la posicién del telescopio regularmente, utilizando como referencia la
estrella de guiado.

4) Al terminar la integracién se obticnen espectros con las lamparas de Nedén, Xendn
¥y Halégeno que se utilizardn para la reduccion de las imdgenes espectrales. Estos
espectros se obtienen sin haber movido las ruedas de mascaras y de grismas para
asegurar que los espectros estén sobre la misma posicién en el CCD que los espectros
de los objetos. Los pasos 3) y 4) se pueden repetir hasta que el tiempo de integracién
total sea lo suficientemente largo para tener un espectro con buena razén de sefial
a ruido (S/N). Cuando los tiempos son largos es recomendable dividir el tiempo en
intervalos cortos (15 a 20 min.). Estos espectros se podridn comparar unos con otros
y poder eliminar mds facilmente los rayns cdsmicos que tengan los espectros. (Ver
Ia seccién 3.3). Todas las imagenes son guardadas en cintas magnéticas para su

traslado y posterior reduccién y andlisis.
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Seccién 3.3 Reduccién de los Datos

La reduccién se hizo utilizando los procedimictos generados por [P-J. Zickgraft,
del LSW , que fueron gencrados para reducir los espectros tomados con el LFOSC
durante el proyecto de busqueda de contrapartes Spticas de las fuentes descubier-

tas por el ROSAT en el hemisferio Norte; proyecto en el que el IN.A.QO.E. y el
Estos procedimientos de reduccién estdan basados en el paquete

LSW colaboran.
MIDAS, que es distribuido por el ESO. Los procedimientos son semiautomaticos y
se necesitan pocas interacciones con el usuario durante el proceso.

Al momento de observar, junto con las imdgenes espectrales de los objetos (y
posiciones del cielo definidas en las mndscaras) obtenemos espectros de Nedn, Xénos
y Halégeno, tomadas sin haber movido la rueda de rndscaras ni el grisma, lo que
nos asegura que los espectros estén en las mismas posiciones sobre el CCD que los

espectros de los objetos.
En el Apéndice A se presentan los procedimientos del paquete de reduccidén en

forma detallada, aqui unicamente delinearemos los pasos que se siguen para reducir
los espectros de los objetos.

1) Las imdgenes son transferidas del formato FITS al formato utilizado por el pa-
quete MIDAS. Las imsdgenes son giradas, de tal manera que la direccién de dispersion
sea horizontal y que la parte azul del espectro se encuentre hacia la derecha.

2) Las imdgenes se deben corregir por el ruido de lectura, conocido como BIAS.
Esta correccién se puede hacer ya sea con una imdgen promedio de imdgenes BIAS
(imédgenes con tiempo de integracién 0) o con un valor numérico que represente el
valor del nivel del ruido. Se extrae la seccidn central de las imdgenes, quedando al
final una imdgen de 385 x 565 pixeles. Esto s¢ hace por que el CCD usado presenta
algunas columnas ciegas en las orillas.

3) Los dos grismas estdn montados sobre una rueda que es girada para utilizar uno
u otro de estos elementos. Si existe error en el posicionamiento de Ila rueda, éste se
verd reflejado en la posicién del grisma v por lo tanto en la direccién de dispersion
de los espectros generados por él; esto es por que la dispersiéon de los espectros se d4
en una direccién fija con respecto al grisma. Si los espectros no son paralelos a las
columnas de pixeles del CCD, la apertura con la cual se tendrdn que extraer éstos
tendrd que ser mayor. Al aumentar el ancho de la rendija de extraccién, aumenta
el ruido ya que se estardn leyendo pixeles en los que no se encuentra el espectro y
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que unicamente contienen ruido térmico.

Para comprobar que 10s espectros sean paralelos a la direccién de las columnas
de pixeles del CCD, se utiliza un procedimiento que calcula la correlacién cruzada
de las posiciones de los espectros en extremos opuestos del CCD. Al obtener el
desplazamiento que presentan los espectros en 10s extremos, se calcula la inclinacién
de los espectros (Figura 2.8).

Teniendo este dato se pueden rotar las imagencs para que los espectros sean paralclos
a las columnas de pixeles del CCD y la rendija de extraccién sea lo mas angosta
posible.

4) Teniendo las imagenes con los espectros paralelos a los renglones de pixeles,
el siguiente paso es definir las posiciones que ticnen los distintos espectros en la
imagen. Se utiliza un método de ajuste de gausianas para encontrar el centroide de
los espectros, utilizando el promedio de las columnas del CCD.

5) Los espectros son extraidos de las imdgenes definiendo secciones rectangulares con
un ancho definido por el usuario y centradas cn las posiciones de los espectros. Las
secciones extraidas son cosumadas para obtencer espectros unidimensionales de 565
pixeles. Los espectros de las imadgenes de las lamparas de comparacién son extraidos
con los mismos parametros que se utilizaron en la extraccién de los espectros de los
objetos.

6) Usando el espectro de Halégeno se crea un espectro de campo planc que se utiliza
para corregir las variaciones de respuesta de los pixeles en los demnas espectros. Este
paso se hace ya que si una linea espectral cae sobre un pixel que no tenga una
respuesta espectral similar a la de sus vecinos, podrd simular que la posicién de la
linea se encuentra corrida en posicién, 1o que nos dard una mayor incertidumbre en
la transformacién a longitud de onda.

7) Tomando ambos espectros de Xenén y Nedn se encuentra la tranformacién a
longitud de onda. El espectro de Xenén presenta un grupo de lineas alrededor de
4500 A, mientras que el espectro de Nedn tiene casi todas sus lineas arriba de 5500
A. Utilizando 1a parte azul del espectro de Xenén y la parte roja del de Nedn se
tiene una mayor cobertura espectral que se utiliza para la tranformacién a longitud
de onda.

La transformacidn se hace calculando la correlacién cruzada entre los espectros
de Xenén y de Neén y un espectro en cual ya han sido identificadas las lineas. La
transformacidén encontrada se aplica al espectro del objeto.

El espectro obtenido tiene 565 pixeles y la dispersién espectral no es uniforme.
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Se crea un nuevo espectro en el cual los pasos de longitud de onda son constantes (
rebineado ) en donde se grabara cl espectro ajustado por una funcién de tipo spline
de grado 3.

8) Los espectros de los objetos son corregidos por la contribucién del cielo, utilizando
los espectros de las rendijas que se definieron para este fin.

Para hacer la correcién cada espectro de cielo es multiplicado por un factor tal que
la intensidad de la linea 5578 A coincida con la del espectro del objeto. Los espectros
corregidos obtenidos son promediados y restados del espectro del objeto. La resta de
los espectros no se hace directamente ya que las rendijas no son exactamente iguales
y la diferencia de diametros se refleja en la intensidad de la linea del espectro del
ciclo. El resultado es el espectro del objeto convertido a longitud de onda y corregido

por la emisién del cielo.

Las incertidumbres en la transformacién a longitud de onda son de ~ 0.5 A en
los espectros de mayor dispersién y de ~ 1 A en los de menor dispersién.

En algunas ocasiones al restar la contribucién del cielo de los espectros de los
objetos, queda una pequefia contribucién con una forma en emisidn y absorcidén
delgadas. Esto se debe a que las perforaciones que se hicieron para la posicién de los
objetos y las que se hicieron para los ciclos en las madscaras, difirieron en didmetro.
Como la dispersién cambia al cambiar el didmetro se tienen anchos mayores y al
hacer la resta no se alcanza a quitar completamente la contribucién de las lineas del
cielo. Este problema no es muy critico, ya que el flujo que se obtiene al integrar la
emisién bajo la linea es pequeiio.

Como se tomaron varias expaosiciones con la misma mascarilla se tienen varios
espectros del mismo objeto. Para el grisma de mayor dispersién se tomaron 2 ex-
posiciones y para el de menor dispersién se tomaron 3, tipicamente. Estos espectros
se utilizaron para poder eliminar los rayos cdsmicos que fueron registrados sobre los

espectros y que es dificil de limpiar de las imdgenes sin reducir.



Capitulo 5: Resultados

En este capitulo presentaremos los resultados obtenidos en este trabajo. Primero
compararemos el catdlogo de Spiller (1992), del cual se escogieron los objetos a
observar, con un catilogo de estrellas, pertenecientes a M33, que presentan emisién
en Heo , publicado por Calzetti et al. (1996) ( seccién 4.1). Esta comparacién se
hace para poder decir algo acerca de la completez de ambos catdlogos. En la seccién
4.2 se encontrard la extincién que sufren los objetos observados, utilizando mapas de
H 1 publicados por Newton (1980). Los valores de extincién obtenidos se utilizardan
mas adelante para encontrar las magnitudes absolutas visuales de estos objetos.
En las siguientes tres secciénes se muestran los espectros obtenidos, en la seccién
4.3 se muestran los objetos candidatos a LBV, en la seccién 4.4 los objetos con
caracteristicas espectrales de regiones H II y se obtendrdn las densidades de estas
regiones utilizando la intensidad de las lineas del [S II] (A = 6717, 6731 A). Por
ultimo en la seccién 4.5 se presentan los objetos que mostraron emisién unicamente
en las lineas de Balmer.

Seccién 4.1. Comparacién de los catialogos de objetos con emisién en Ho
de Spiller (1992) y Calzetti et al. (1996)

En el Capitulo 2 se vieron las caracteristicas del catdlogo de objetos con apari-
encia estelar que presentan emisién en la linca de Ha , publicado por Spiller (1992).
Como ya se vié este catdlogo consta de 59 objetos tipo S, 535 tipo H y 65 tipo K.
La clasificacién de los objetos se hizo en base a la emisién de las lineas del [O I11] y
de la linea Hor .

Spiller también utilizé imdgenes tomadas con el filtro V de Johnson lo cual le
permitié obtener la magnitud en V de los objetos. Estos valores se encuentran dados
en el sistema estandar ya que se utilizaron ademds imdgenes de cimulos estelares
con magnitudes conocidas como comparaciones. Los objetos del catdlogo presentan
un rango de magnitudes V que va de 14.91 a 19.18. Objetos mads débiles no fueron
catalogados ya que las imdgenes tomadas a través de los filtros de banda angosta no
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fueron muy profundas.

La informacién que presenta Spiller de los objetos es: posicion (a, § en coorde-
nadas J2000.0), magnitud visual, la emisién de Ha y de [O 1II] (solo en los objetos
S y H) medida en magnitudes y el color, utilizando las magnitudes obtenidas con
los filtros que se usaron para medir los continuos adyacentes a las lineas de Ha y [O
1.

Para poder medir la completez del Catilogo de Spiller es necesario comparar
éste con otro catdlogo que liste la misma clase de objetos y que incluya objetos en
un rango mayor de magnitudes visuales.

Calzetti et al. (1996) presentaron un catdlogo con estas caracteristicas, es decir
listan objetos que presentan emisién en Ha , aunque unicamente incluyen objetos
pertenecicntes a la parte central de M33. Si conocemos cémo se comparan ambos
catdlogos podremos inferir qué tan completo es el catdlogo de Spiller en las partes
exteriores de M33.

Las imdgenes CCD en las cuales se basaron Calzetti y colaboradores, fueron
tomadas en el foco primario del telescopio de 4 mts de Kitt Peak, durante 2 tempo-

radas.
Los filtros utilizados para aislar los objetos con emisién en Ha , fueron distintos
en cada temporada. Durante 1986 se utilizé uno centrado en A = G575 A, y con

un ancho de 62 A. Durante la temporada de 1987 se utilizd un filtro centrado en A
= 6563 A y con un ancho de 32 A. Los filtros para observar el continuo adyacente

fueron también distintos; en 1986 se utilizé uno centrado en A = 6100 A con A\ =
150 A, mientras que en la temporada de 1987 se utilizé un filtro centrado en A =
6097 A con AX = 130 AA.

Calzetti et al. arguyen que su catdlogo estd completo hasta objetos con magnitud
~ 20. El catalogo consta de 153 fuentes puntuales con emisién en Ha y 279 objetos
puntuales que se observan dentro de regiones extendidas con emisién en Her .

Los datos que presentan de cada objetos son: posicién (o, § B1950.0), ancho
equivalente de la linea Ho (EW[Ha ]) y magnitud V. Esta tltima fué deducida de
los datos obtenidos con el filtro centrado en ¢l continuo.

Las figuras 4.1 y 4.2 presentan la distribucién de las fuentes de los catalogos de
Spiller y Calzetti et al., graficadas sobre una imagen Sptica de M33 en la que unica-
mente las regiones mais brillantes se han desplegado para permitir ver los simbolos
que marcan la localizacién de los objetos. La figura 4.1 presenta las fuentes del
catédlogo de Spiller (1992), los objetos marcados con asteriscos azules son los objetos
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tipo S, los asteriscos rojos represcutan los objetos tipo H y los objetos marcados
con cuadros azules los objetos tipo 1.

La figura 4.2 presenta la distribuc:ion de las fuentes del catdlogo de Calzetti et
al. (1996), en esta figura los objctos urcados con un asterisco azul son los objetos
que emiten Hoa , mientras que los muarcados con un cuadrado rojo son los objetos

f que se encuentran embebidos en 1~ 1:jiones de emisién de Ha .
f La figura 4.3 presenta la sobr«;... icidn de los objetos de ambos catdlogo, los ob-
Jjetos de Spiller marcados con astcii- = azules y los cuadrados marcando la posicién

de los objetos de Calzetti et al.
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Fig 4.1 Distribucién de los objeto= ¢ -1: ¢:111isién en Ha del catdlogo de Spiller (1992).



Fig 4.2 Distribucién de los obju:is con emisién en Her del catdlogo de Calzetti et
al. (1995).
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En la figura 4.3 se puede observar que no todos los objetos del catdlogo de Spiller
tienen una contraparte en el catdlogo de Calzetti. algo que no esperariamos si este
dltimo catdlogo fuese completo.

En la tabla 4.1 se presenta la informacién de los objetos que coinciden en ambos
catdlogos. En la primera columna de presenta el nombre del objeto en el catdlogo
de Spiller y en las columnas 2 y 4 se prescentan la magnitud V y la de la linea
Ha , respectivamente. Las incertidumbres se dan en las columas 3 y 5. En las
columnas 6 a 8 se presentan la informacién de esas fuentes en el catalogo de Calzetti
y colaboradores. El nombre con que ellos denominan la fuente aparece en la columna
6, la magnitud "visual” en la columna 7 (ver mds adelante) y el ancho equivalente
de la linea Har en la 8. Los objctos que presentan emision de Ha se denotan con la
letra ’e’ en el nombre, mientras que aqucllos objetos que se encuentran proyectados

sobre regiones extendidas con cmisién en Ha se denotan por la letra 'b’.

fable 4.1

Objetos con Ha en emisién comunces a los catidlogos de Spiller y Calzetti et al.
Nom. Spll. V mag. o¢m,) Ha mag. o Ha Nom. Calz. \4 EW(Ha )
S93 17.02 0.07 -1.98 0.14 180b 18.51
S95 16.75 0.09 -1.906 0.24 100e 17.23 375.2

10le 17.22 285.0
S145 16.01 0.04 -1.57 0.13 130e 16.76 109.1
S159 15.95 0.05 -1.42 0.12 130e 16.76 109.1
S180 18.17 0.11 -1.16 0.16 208b 19.29
S200 16.45 0.06 -0.93 0.14 106Ge 16.33 28.3
S204 17.48 0.16 -0.92 0.28 121b 21.63
S212 17.76 0.07 -0.88 0.14 105e 18.31 10
S233 17.38 0.06 -0.68 0.14 48e 18.45 63.2
S234 16.26 0.04 -0.G7 0.13 113b 17.13
5236 17.04 0.06 -0.G3 0.15 207b 17.22
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Table 4.1. (cont-inuacién)

Name (Spll.) V mag. o(@n,) Ha mag. o Ha Name Calz. V EW(Ha)

H10 18.28 0.10 -2.74 0.14 260b

H15 17.20 0.05 -2.67 0.13 65b 17.68

H22 17.83 0.09 -2.58 0.14 110b 23.70

H29 17.61 0.06 -2.44 0.13 105b 19.97

H31 17.62 0.14 -2.43 0.24 135b 20.02

H43 16.54 0.05 -2.30 0.13 70b

H52 16.15 0.04 -2.26 0.13 270b

H69 17.40 0.14 -2.13 0.20 229b

H74 16.85 0.05 -2.11 0.13 206b 17.81

H81 17.29 0.09 -2.08 0.15 240b 19.38

H88 18.10 0.09 -2.03 0.15 135e 19.10 <20

H89 16.61 0.05 -2.02 0.13 182b 17.43

H100 18.26 0.11 -1.92 0.14 118e 20.73 97.5
232b

H108 17.84 0.07 -1.87 0.15 146e 18.10 32.4

H129 17.16 0.15 -1.69 0.28 169b 18.97

H139 . 17.39 0.18 -1.64 0.17 184b 18.94

H162 17.43 0.12 -1l.41 0.26 25e 20.30 84.9

H184 16.20 0.04 -1.11 0.13 221b 16.87

H224 16.24 0.07 -0.78 0.25 123b

K113 18.03 0.09 -1.85 0.16 46b 25.02

K120 18.22 0.17 -1.76 0.17 74e 19.89 24.6

K158 17.90 0.09 -0.44 0.19 109e 19.18 56.8
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Table 4.1. (continuacién)

Name (Spll.) V mag. o¢m,) Ha mag. o Ha Name Calz. V EW(Ha )
K173 17.93 0.19 -1.26 0.22 89e 18.59 226.4
K267 17.41 0.10 -0.49 0.13 24e 18.61 10
K281 17.84 0.09 -0.44 0.19 124e 18.90 10
K286 15.87 0.04 -0.43 0.13 177b 16.28

K324 18.06 0.13 -0.32 0.45 64e 20.09 10

En la tabla 4.2 se presentan los objetos que aparecen en el catdlogo de Spiller y

que no tienen correspondencia en el catdlogo de Calzetti et al.

Table 4.2

Objetos Spiller faltantes en Calzetti et al.

Name (Spll.) V mag. o(m,) Ha mag. o Ha
S146 17.69 0.08 -1.56 0.14
S206 17.54 0.06 -0.91 0.15
S239 17.83 0.11 -0.64 0.16
S244 17.25 10.07 -0.61 0.24
S249 16.42 0.05 -0.59 0.09
S251 17.31 0.08 -0.57 0.18
S271 16.88 0.05 -0.48 0.13
S283 17.34 0.21 -0.44 0.28
S284 16.72 0.07 -0.43 0.15
5293 17.89 0.11 -0.40 0.18
S294 17.78 0.10 -0.40 0.25
S303 17.78 0.07 -0.37 0.16
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Table 4.2 (continuacién)

Name (Spil.) V mag. o@m,) Ha mag. o Ha

S308 16.79  0.05 -0.35 0.15

f 5327 18.30  0.09 -0.31 0.8
{ H62 17.88  0.11 -2.17 0.08
( Hs2 18.21 0.18 -2.07 0.19
: H64 17.66  0.15 -2.15  0.27
H164 17.83  0.08 -1.38 0.18
E K65 18.16  0.24 -2.14 0.22
i K68 18.18  0.13 -2.13  0.09
K121 17.84  0.07 -1.76  0.15
i K122 17.19  0.08 -1.76  0.15
K144 18.41  0.19 -1.59  0.21
: K154 17.65  0.08 -1.47 015
, K161 19.18 037 -1.41 026
K199 17.60  0.09 -0.96 . 0.25
‘ K223 17.29  0.05 -0.47  0.19
§ K227 17.25  0.07 -0.76  0.16
| K199 17.60  0.09 -0.96 0.25
K257 17.78  0.09 -0.56  0.19
' K268 18.23  0.19 -0.48 0.23
K310 1824  0.26 -0.35 0.16

Los objetos catalogados por Spiller y que estdn en la regién observada por
Calzetti et al. son: 25 objetos S, 22 objetos H y 22 objetos K. Se puede ver que
los objetos no identificados por Clazatti et al. abarcan todos los tipos de objetos de
Spiller, siendo mayoria los objetos K, ya que el 63 % (14 de 22) de ellos no fueron
catalogados; 56 % de los objetos S ( 14 de 28) no fueron catalogados y solo el 18 %
de los objetos H ( 4 de 18) no fueron incluidos.

G0 !



Fig 4.4 Objetos con emisién en Ha que aparecen en el catdlogo de Spiller (1992)
pero no aparecen en el catdlogo de Calzetti et al (1995).
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El rango de magnitudes de He de los objetos de Spillery que mo fueron cataloga-~

dos por Calzetti et al. va de -0.31 a -2.17, mientras que el rango de magnitudes en

Ha de los objetos comunes a ambos catdlogos es practicamente igual, -0.32 a -2.74.

Las magnitudes visuales de los objetos que aparecen unicamente en el catdlogo

' de Spiller son muy diversas (16.42 a 19.18) y por lo tanto, la no inclusién de estos

objetos al cdtalogo de Calzetti, no se debe a un problema de magnitud limite.

: En la figura 4.4 se marca la localizacién de las fuentes de Spiller no listadas en al

! catilogo de Calzetti et al. y se puede ver que casi todas los objetos se encuentran lo-

calizados en regiones brillantes de M33. Este hecho pudo ocasionar que estas fuentes
no resaltasen al momento en que Calzetti y colaboradores realizaron el catdlogo.

En la figura 4.5 se han graficado las magnitudes visuales de los objetos que

aparecen en ambos catdlogos y se puede ver que los valores reportados de V no

coinciden. Esto puede deberse a que la magnitud visual calculada por Calzetti et al.

se basé en las imagenes tomadas con el filtro del continuo cercano a Ha (6100 o 6097

A), mientras que las magnitudes de Spiller fueron calculadas utilizando imdgenes

tomadas a través de un filtro V de Johnson. Para pasar al sistema estandar se

utilizarén imaégenes de cidmulos con magnitudes conocidas tomadas con el mismo

filtro y detector.

En la figura 4.6 se presenta la comparacién entre la magnitud de la linea Ha
reportada por Spiller y el ancho equivalente de Ha reportada por Calzetti et al.
Como se puede apreciar no existe una correlacion entre ambas cantidades.

Spiller calculo este pardmetro utilizando las intensidades observadas en las imagenes
tomadas a través de los filtros en la linea y en el continuo adyacente. Es decir creé

colores linea-continuo definidos por:
Arc ~ -2.5 log(int(AL) / Int(Ag))
donde A puede ser Ha u [O 1II}. Calzetti et al. por su parte calcularon el ancho
equivalente convirtiendo el numero de cuentas a flujo y comparando los valores

obtenidos en las imdgenes en linea y en contiinuo. En principio ambos métodos
deberian mostrar una correlacién y por lo tanto es sorprendente que no la tengan,
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Fig 4.5 Comparacién de las magnitudes visuales de los objetos que coinciden en
los catdlogos de Spiller (1992) y Calzetti et al. (1995).

63



Fig 4.6 Comparacioén de la emisién de la linea de Ha de los objetos que coinciden
en los catdlogos de Spiller (1992) y Calzetti et al. (1995).

o~
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Seccién 4.2. Extincién de los objetos y magnitudes absolutas

Para poder conocer la magnitud absoluta de un objeto es necesario primero
conocer la cantidad de extincién que sufre la radiacién de ese objeto a lo largo de
su camino.

La extincién de los objetos pertenecientes a M 33, tendrd contribuciones tanto
del material de la Galaxia en la direccién de M 33 asi como del material de propio
de M 33. Segiin Humphreys (1980) la primera contribucidén a la extincién, es decir,
la debida a la Galaxia en la direccién de M 33, es 0.25 y necesitariamos unicamente
valorar la extincién que sufren los objetos por el material de M 33.

Una forma de encontrar la extincidn intrinseca de M 33 es a través de la densidad
columnar de H 1 y esta densidad se puede obtener de la emisién observada en la
linea de 21 cm.

Newton (1980) presenté mapas de la emisién observada en la linea de 21 cm que
proviene en direccién de M33. El valor que el graficé, utilizando curvas de nivel, se

obtiene de la integral:
STy(w) -dv  °K kms™?

donde T}, es la temperatura de brillo de la emisién de 21 cm del hidrégeno neutro
¥ v cs la velocidad radial. Para generar los mapas, Newton integré la radiacién
observada con velocidades radiales de -55 a -319 km s~!. Las curvas de nivel que
presenta en sus mapas tienen intervalos de 250 °X km s~!.

La cantidad f T3 (v)-dv estd relacionada directamente con la cantidad de hidrégeno
neutro a lo largo de la linea de visién (Ng;) a través de la relacién:

Ny = 1.823 x 10‘3_/'1';,(11) [l—__-_%‘_‘hv] dv

si se supone que la linea es opticamente delgada (7 < 1) la relacién se puede
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aproximar a:

Ngr ~ 1.823 x 103 [ Ty(v) dv cm—2

Newton presenta 2 mapas con resoluciones de 15 x 3/0 y con resulucién de 47"
x 93”. Para encontrar la densidad columnar hacia los objetos de interés se utilizé el
de mayor resolucién. El mapa presentado en la figura 4.7 se tomé de Newton (1980)
¥y es el que se utilizé en este trabajo.

La densidad columnar encontrada estd relacionada con el exceso E(B—V) y por

lo tanto con la extincién en el visual a través de:

Nyr = 5.9 x 10 E(B—V) mag—cm—2

~ 1.97 x 102' Ay mag~lem—2

Es de esperarse que no toda la densidad columnar de hidrégeno derivada se
encuentre entre los objetos observados y nosotros. Ya que los objetos observados
son fucntes de emisién de Ha , pueden ser estrellas masivas aisladas o cimulos
pequciios, con o sin regién H II alrededor, en cualquier caso es de esperarse que
los objetos se encuentren en el plano del disco de M33, por lo que supondremos
que los objetos tienen unicamente la mitad de la extincién encontrada utilizando la
densidad columnar de /Vx;. La extincién total serd entonces la suma de la extincién
galactica en direccién de M33 (0.25) mas la mitad de la extincién encontrada por
este método.

Los valores de extincién derivados se presentan en la tabla4.3. En la columna 2 se
presenta el valor de la integral f 7T,(v) - dv que se obtuvo al encontrar las posiciénes
de los objetos en el mapa de la emisién de HI de M33 de Newton (1980). En la
columna 3 se lista la densidad columnar de H I y en las columnas 4 y 5 se presentan
las extinciones debidas al material de M33 (total) y la adoptada que es la mitad de
la anterior mas 0.25 que es la debida a la Galaxia en esa direccién. En las columnas
6 y 7 se presentan las magnitudes visual aparentes y absolutas, la primera listada
por Spiller (1992) y lailtima deducida a partir del valor de extincién adoptado y el
médulo de distancia a M33; 24.73 segun Huterer et al. (1995).
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Fig 4.7 Mapa de la emisién de radio de 21 cm. de M33. (Newton 1980).
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Tabla 4.3
Densidad columnar de HI y extincién visual
en la direccién de los objetos observados

N(HI) < 10®8 A4y (M33) Ay mag. V [Spiller] Mag. V

Objeto ST, (v) dv

595 800 1.46 0.74 0.62 16.75 -8.60
S145 550 1.0 0.51 0.50 16.01 -9.22
5159 550 1.0 0.51 0.50 15.95 -9.28
S160 1300 2.37 1.20 0.85 16.97 -8.61
S178 550 1.0 0.51 0.50 16.26 -8.97
S193 800 1.46 0.74 0.62 17.18 -8.17
S200 1050 1.91 0.97 0.73 16.45 -9.01
S204 300 0.55 0.28 0.39 17.48 -7.64
5206 1550 2.82 1.43 0.96 17.54 -8.15
S209 800 1.46 0.74 0.62 16.70 -8.65
S212 1050 1.91 0.97 0.73 17.76 -7.70
S220 800 1.46 0.74 0.62 14.91 -10.44
S234 800 1.46 0.74 0.62 16.26 -9.09
5236 1050 1.91 0.97 0.73 17.04 -8.42
S261 1050 1.91 0.97 0.73 16.78 -8.68
5271 1050 1.91 0.97 0.73 16.88 -8.58
5283 1050 1.91 0.97 0.73 17.34 -8.12
5284 1050 1.91 0.97 0.73 16.72 -8.74
S293 800 1.46 0.74 0.62 17.89 -7.46
S294 300 0.55 0.28 0.39 17.78 -7.34
S297 800 1.46 0.74 0.62 17.22 -8.13
S299 800 1.46 0.74 0.62 16.62 -8.73
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Tabla 4.3 (continuacién)
Ay mag. V [Spiller] Mag. V

Objato T, (v) dv N(HI) x 10%" Ay (M33)

$302 1050 1.91 0.97 0.73 16.76 -8.71
S432 1050 1.91 0.97 0.73 16.61 -8.85
H10 1550 2.82 1.43 0.96 18.28 -7.41
H52 1050 1.91 0.97 0.73 16.15 -9.13
H54 1050 1.91 0.97 0.73 18.46 -7.00
H77 800 1.46 0.74 0.62 18.13 -7.22
H108 1050 1.91 0.97 0.73 17.84 -~7.62
H119 800 1.46 0.74 0.62 17.62 -7.73
H235 550 1.0 0.51 0.50 16.75 -8.48
K58 1050 1.91 0.97 0.73 17.33 -8.13
Kl44 1050 1.91 0.97 0.73 18.41 -7.05
K147 800 1.46 0.74 0.62 18.05 -7.30
K166 550 1.0 0.51 0.50 18.31 -6.92
K175 800 1.46 0.74 0.62 17.54 -7.81
K225 550 1.0 0.51 0.50 17.51 -7.72
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Seccién 4.3 Los objetos con espectro tipo LBV

Como se dijo en el capitulo 1, el objetivo de este trabajo es encontrar aquellos
objetos que puedan ser clasificados como estrellas candidatas a ser LBV. Esto se hizo
buscando en el espectro aquellos objetos que mostraran espectros tipo Ofpe/WN9
¥ aquellos que mostraran espectros con lineas de H, He, Fe II y [Fe 11].

De todos los objetos observados, unicamente cinco mostraron espectros rela-
cionados con la fase LBV, estos fueron: $95, $S193, S204, H108 y H235.

En esta y en las péximas dos secciones compararemos los objetos observados con
objctos listados en otros catdlogos ya sea de objetos con emisién en Ha o de contenido
estelar de M 33. Los catdlogos con los que compararemos los objc¢tso observados son:

Courtes et al. (1987). Regiones y objetos con emisién en Her .
Se utilizé para hacer ese catdlogo imdgenes fotogrdficas tomadas a través de
un filtro centrado en la linca Ho y utilizando el telescopio de 6 mt del
Observatorio Astrofisico Especial, Rusia. La resolucién espacial que se alcanzdé
en las imagenes que se utilizaron para hacer este catdlogo es de ~ 1".

Humphreys y Sandage (1980). Contenido estelar de M 33.

Sc utilizaron placas fotogréaficas azules, amarillas y rojas tomadas con el
telescopio de 5 mt. de Mount Wilson. Las placas amarillas y azules se
compararon y se marcaron las estrellas azules y rojas de M33, las que fueron
listadas con sus magnitudes y colores fotogrdficos. Algunas de estas estrellas
no aparecieron en la lista final, principalmete por que presentaban una
apariencia nebular, es decir podrian tratarse de regiones H II. Utilizando las
placas azules, definieron 143 asociaciones OB, siguiendo la definicién de

asociacién de Ambartsumian (1949)

Ivanov (1992) Objetos con apariencia no estelar de M33.
Utilizando placas tomadas con el telescopio de 2 mt Rozhen de Sofia, Bulgaria

con filtros U,V,B, cataloga 185 objetos con apariencia no estelar de las
asociaciones OB definidas por Humpreys y Sandage (1980).
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Calzetti et al. (1996) Objetos con emisién en Ha (ver seccién 4.1).

En todos los casos la identificacién fué visual y se confirmé a través de las coor-
denades reportadas, solo en el caso de las estrellas de Humphreys y Sandage (1980)
no se pudo hacer la confirmacién ya que ellos no reportan las coordenadas.

A continuacién se dardn las caracteristicas de los objetos con caracteristicas

espectrales de LBV y se listardn las lineas encontradas en los espectros.

S95
Este objeto se localiza en la asociacién 64 definida por Humphreys y Sandage

(1980) pero no aparece en sus lista de estrellas azules ni en su lista de estrellas rojas

de M33.

De acuerdo a los mapas de HI presentados por Newton (1980) en la posicién de
esta estrella la densidad columnar de HI es de 1.46x10%! ¢m—2 y la extincion de la
estrella es de 0.62 mag. en V. Segiin Huterer et al. (1995) el médulo de distancia a
M33 es de 24.73, por lo que la magnitud absoluta visual de esta estrella es de -8.60.

El espectro esta dominado por lincas de emisién de H, Fe 11 y [Fe 11I}. Las lineas
encontradas se presentan en la tabla 4.4, con su.identificacién. En la parte del
cercano infrarojo se observa el triplete del Call (AA 8498, 8542 y 8662 A) en emisién
y muy intensos en comparacidén con las lineas de Paschen. Jaschek y Jaschek (1991)
afirman que estas lineas tienen su miximo en las estrellas tipo Bfe]. Si la historia
fotométrica de esta estrella muestra que el brillo no cambia, podria ser clasificada

como tipo Bfe] y se necesitarfan espectros con mejor resolucién para poder ajustar

el tipo espectral. El espectro se presenta en la figura 4.8.

S$193
Esta estrella no es parte de ninguna asociacién de Humphreys y Sandage (1980),

no pertenece a las fuentes catalogadas por Courteés et al. (1987) ni por Ivanov (1992).
Su espectro se encuentra dominado por lineas de H, Fe 11 y [Fe 1I]. Las lineas en

emnisién encontradas en el espectro se encuentran listadas en la tabla 4.5.
El espectro es caracteristico de algunas LI3V durante las fases estables, por lo

que serd necesario seguir monitoreando esta estrella para ver si presenta algiin com-
portamiento variable, 1o que la definiria como tipo LBV. E!l espectro se presenta en

la figura 4.9. La magnitud absoluta visual es de -8.17
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S204

El espectro disponible no cubre la regién de Ha . Se observa en emisién varias
lineas de [Fe II} y de Fe II. Se observan también las lfneas de [O I1I] en emisién pero
éstas pueden ser originadas en la regién 53 del catidlogo de Coutes et al (1987) que
se cncuentra en la misma posicién.

No pertenece al catdlogo de Ivanov (1992), ni pertenece a ninguna asociacién de
las definidas por Humphreys y Sandage (1980).

Las lineas encontradas en el espectro se listan en la tabla 4.6 y el espectro en la
figura 4.10. La magnitud absoluta de este objeto -7.64.

H1io08

Este objeto fué reportado con un espectro tipo Of/WN por Spiller (1992) a partir
de un espectro tomado en Calar Alto, Espaiia.

Pertenece a la asociacién 100 definida por Humpreys y Sandage (1980) y aparece
en su lista de estrellas azules como B517. Estd localizada dentro de la regién 273A
definida por Coutés et al (1987).

El espectro observado muestra lineas de N 1, N 111, He 1 y He II, por lo que la
clasificacién de Of/WN se puede confirmar.

La magnitud absoluta del objeto es -7.62. Las lineas encontradas en el espectro
y su posible identificacién se listan en la tabla 4.7.

Rccientemente Crowther et al. (1996) presentaron un estudio de esta estrella

obteniendo un tipo espectral WN11, ellos deducen una magnitud visual absoluta
de -7.0 pero utilizando un mddulo de distancia de 24.3 y sin tomar en cuenta la
extincion intrinseca en M33. El espectro se muestra en la figura 4.11.

H235

Este objeto se localiza en la asociacién 5 de finida por Humpreys y Sandage
(1980), pero no aparece en las listas de estrellas azules o rojas de M33 ya que no
presenta una imagen puntual nitida.

Esta estrella también es conocida como MCA-1-B y fué descubierta por Willis
et al. (1992) y clasificada como tipo espectral Ofpe/WN9. Smith et al. (1995)
reclasifican esta estrella como tipo espectral WNO.

En el catdlogo de Spiller esta estrella aparece con magnitud visual m, = 16.75,

micntras que Smith et al. la reportan con magnitud 17.7. Si esta variacién en



magnitud visual es real, pudo ser el producto de un episodio tipo LBV previo a las

observaciones de Spiller y ser por lo tanto una nueva LBV.

Las lineas espectrales encontradas se listan en la tabla 4.8, se puede ver que se
observaron las lineas mads brillantes del espectro reportado por Smith et al. (1995)
y que muchas lineas de emisién débiles son visibles al nivel del ruido.

La ALy encontrada es de -8.48, mientras que Crowther et al (1996) reportan que
su Afy es de -7.1, esta discrepancia puede deberse a la diferente magnitud visual
encontrada y al hecho de que Crowther et al. no toman en cuenta la extincién en

M33 del objeto. El espectro observado se presenta en la figura 4.12.
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Fig 4.8 Espectro de S95.
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Tabla 4.4
Lineas de emisién en el espectro de S95

No. A Ion Multiplete No. A Ion Multiplete
1 4068 [S 1I) 1 24 5100 Fell 35
2 4083 [Fe Il 23 5108 [Fe II} 18
3 4114 [Fe 1I] 23 25 5163 ([Fe II] 35
4 4143 Hel 53 26 5197 Fell 49

Fel 43 27 5234 Fe 11 49
5 4183 Fe Il 21 28 5268 [Fe II] 18
6 4231 [Fe 1I) 21 5273 [Fe 1I] 18
4233 Fell 27 5276 Fe Il 49
7 4244 [Fe 11) 21 29 5316 Fe 11 49
8 4276 [Fell) 21 30 5412 [Fe 11} 77
9 4296 Fe 11 28 5413 [Fe 1I] 16
10 4340 H~y 31 5425 Fe 11 49
11 4351 Fell 27 32 5527 [FelII} 17
12 4382 [Fe II} 6 5527 [Fe II} 34
13 4409 (Fe II} 22 33 6238 Fell 74
4413 Fe 1l 32 34 6456 Fell 74
4413 [Fe II] 7 35 6563 Ha
4414 [Fe II) 6 36 6717 [S II] 2
14 4488 [FelIl) 6 37 6731 [S1I) 2
4489 Fe 1l 37 38 6966 [Fe II] 31
15 4509 ([Fe 11} 6 39 6991 (Ti III] 31
16 4549 Fell 38 40 7006 [Ar V] 1
17 4576 Fell 38 41 8446 o1 6
18 4620 Fell 38 42 8498 Call 2
19 4728 [Fe II] 4 43 8542 Ca Il 2
4731 Fe 11 43 44 8662 Ca Il 2

20 4861 Hpg 45 8583 He 1
21 4920 He 1 48 46 8648 He 1
22 5015 4 47 8733 He 1
23 5076 [Fe 1I] 20 48 8777 He 1

5083 [Fe II] 35 49 8845 He 1
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Lineas de emisién en el espectro de S193

Tabla 4.5

No. A Ion Multiplete No. A Ion Multiplete
1 4314 Fe II 32 9 4686 He II 1
4319 [Fe II] 21 10 4778 [Fe IlI) 3
2 4340 H~y 11 4825 Fe I1 30
3 4351 Fe Il 27 12 4861 Hp
4 4444 [Fe II) 20 13 5297 Fell 19
B 4486 [Ni II] 3 14 5376 Fe 11 19
6 4522 Fell 38 15 6300 [O 1} 1
7 4541 Fe 11 38 16 6493 Fe 11
8 4663 Fe Il 41 17 6563 Ho
4664 [Fe 1I) 4 18 6717 [S1I] 1
6731 [s I1] 1
Tabla 4.6
Lineas de emision en el espectro de S204
No. A Ion Multiplete No. A Ion Multiplete
1 4267 [Fe 11] 37 11 4863 HB
2 4358 [Fe 11] 21 12 4958 [O I11] 1
4359 [Fe 1I] 7 13 5007 [O 11i} 1
3 4445 (Fe II] 20 14 5243 Fe lll 1
4 4508 [Fe II] 38 15 5767 N II 9
4509 [Fe II) 6 16 6085 Fell 46
5 4522 Fe Il 38 17 6300 [O 1] 1
6 4576 Fe 11 38 18 6384 Fell
7 4634 Cr 1l 44 19 6416 Fell 74
8 4763 Ti Il 17 6432 Fell 40
9 4779 S II 9 20 6563 Hao
10 4815 [Fe 1I] 20 21 6717 (S H] 1
6731 [S 1) 1
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Lineas de emisién en el espectro de H108

Tabla 4.7

No. A Ion Multiplete No. A Ion Multiplete
1 4340 H-~y 15 5875 He I 11
2 4437 Hel 50 16 5927 NII 28
3 4471 Hel 14 5931 N II 28
4 4613 NII 5 17 6155 O1 10

4621 NI 5 6156 O 10
5 4686 He Il 6158 O 10
6 4713 Hel 18 6300 [O1] 1
7 4779 NI 20 19 6328 NI 46
4781 N II 20 6340 N II 46
8 4803 NII 20 6347 N II 46
4810 N II 20 6357 N II 46
9 4861 HB 20 6478 N III 14

10 4921 He 1 48 6487 N 111 14
11 5016 He I 1 21 6563 Ho
12 5045 N II 4 22 6673 Hel 46

5046 He I 47 23 6717 [S 1]} 1

13 5666 N II 3 24 6780 CII 14

5676 N II 3 25 7065 Hel 10
5679 N II 3 26 7133 C1I 20
5686 N 1I 3 27 7231 CI 3
5709 N II 3 7236 CII 3
14 5747 NII 9 28 7281 Hel 45
5767 N iI 9 29 7336 [O I 2
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Lineas de emisién en el espectro de H235

Tabla 4.8

No. A Ion Multiplete No. A Ion Multiplete
1 4340 H~y 14 5794 NIV 15
2 4471 Hel 14 15 5812 NIV 15
3 4510 N 111 3 16 5828 NIV 15
4 4534 N III 2 17 5875 Hel 11
5 4564 N II 14 18 5927 SII 21
6 4686 He I1 1 19 5951 S1iI 21
7 4713 Hell 12 20 6036 Hell 8
8 4861 Hp 21 6074 Hell 8
9 4921 He 1 48 22 6300 [O 1] 1
10 5016 Hel 1 23 6563 Haoa
11 5328 N1 13 24 6678 He 1 46
12 5577 (O 1] 3 25 6836 NII 54
13 5679 NII 3 26 7065 Hel 10
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Seccién 4.4 Los objetos con espectro de regién H 11

De los 37 objetos observados, 16 presentaron espectros de regién H II, lo que
hizo a éste el grupo de objetos mds numeroso.

Como se vié en cl capitulo 2 los objetos marcados como H en el catdlogo de
Spiller, fueron aquellos que mostraron emision en el filtro que aisla las lineas del [O
11f] (A = 4957 y A = 5007 A), que son caracteristicas de regiones con hidrégeno
ionizado conocidas como regiones H II. No es sorpresa que casi todos los objetos H
observados (5 de 7) presenten este tipo de espectro.

Lo que no era de esperarse es que algunos objetos S (8 de 24) y algunos de los
objctos K (3 de G) observados presentasen espectro de regién H II. Estos objetos
son aquellos en los que la emisién del [O 111j estd en los limites de deteccidn de la
muestra de Spiller (1992).

A continuacién se presentan las caracteristicas de los objetos que mostraron

espectros de region H 11, dando sus identificaciones en los catilogos listados en la
seccion anterior.

H10

Este objeto, que pertenece a la asociacién 101, estda marcado con el nimero 523
en la lista de estrellas azules de M33 en Humphreys y Sandage (1980), aunque no
aparcce en el cdtalogo final, quizas por su apariencia nebular.

Pertenece también al catdlogo de objetos no estelares de M33 de Ivanov (1992)
en donde aparece commo el objeto 138 .

En el catdlogo de regiones con emisién en Ha de Courtés et al. (1987), no aparece
marcado pero se encuentra localizado entre las regiones 184A y 185 de dicho catalogo.
Corresponde al objeto 260b del catdlogo de Calzetti et al. (1996).

El espectro se presenta en la figura 4.13, Se puede observar que se trata de un
espoectro tipico de regién H 11, la serie de las lineas de Balmer llega hasta Hé . La
linca 5007 A del [O 11I] es mads intensa que H3 y se observan lineas de recombinaciin
de He I.

Sc trata pues de una regién H 1l de alta temperatura. seria necesario un estudio

de mayor resolucién espacial para poder encontrar el o los objetos que excitan la
region H 1I1.
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H52

Este objeto pertenece a la asociacién 100 definida por Humphreys y Sandage
(1980), pero no fué marcada por ellos, ni en la lista de estrellas azules de M 33 ni
en la de las estrellas rojas.

No aparece tampoco en los catdlogos de Ivanov (1992) y de Courtés et al 1987).

La magnitud visual reportada por Spiller (1992) es 16.15 lo que la hace la 5a.
regién HII puntual mds brillante reportada por él. Corresponde al objeto 206b del
catilogo de Calzetti et al. (1996).

En la figura 4.14 se presenta el espectro, como se puede observar el espectro no
presenta lineas de Helio y solo presenta lineas de [O III), (S 1I} y {N II] ademas de
las lincas de Balmer. La densidad de este y otros objetos se obtendrd mas adelante.

Hb54 )

Se encucntra fuera de la asociacién 48, definida por Humphreys y Sandage (1980),
pero cerca de sus limites.

En el catdlogo de Courtés et al. (1987), de regiones con Ha en emisién, este
objeto corresponde al ndmero 28. Ivanov (1992) no la incluye en su catdlogo y
tampoco aparece en el de Calzetti et al. (1996).

E! espectro se muestra en la figura 4.15.

H77

El objeto no pertenece a ninguna asociacién, ni estd incluido en las listas de
estrellas azules o rojas de Humphreys y Sandage (1980).

Corresponde al objeto 745 del catdlogo de Courtés et al. (1987) y no fué catalo-
gado por Ivanov (1992) ni por Calzetti et al. (1996).

El espectro se muestra en la figura 4.16.

H1l19

Este objeto no se encuentra dentro de ninguna asociacién. Corresponde con el
objeto 8 del catdlogo de Ivanov (1992) y a la regién Z74 del catdlogo de Courtés et
al. (1987). No aparece en el catdlogo de Calzetti et al. (1996).

En la figura 4.17, se muestra el espectro obtenido.
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S145

Este ohjeto se encuentra en la asociacién 94 deiinida por Humpreys y Sandage
(1980) y corrcsponde a la estrella azul nimero 416G de los mismos autores. Ellos
reportan una magnitud visual < v > = 16.3 y un color B-V = 0.29.

Ivanov (1992) lo reporta en su catdlogo y corresponde al objeto 132. Calzetti et
al. {(1996) tammbién lo incluye en su catdlogo y corresponde al objeto 130e.

El espoctro se presenta en la figura 4.18.

S160
Este objeto estd catalogado en la lista de estrellas azules de M 33 de Humphreys

v Sandage (1980) como la estrella 65, y es miembro de la asociaciép 127. Ellos
reportan < V > = 17.5 ¥ un color B-V = -0.04.

Corresponde también a los objetos 18 y 217 de los catdlogos de Ivanov (1992)
y de Courteés et al. (1987), respectivamente. No aparece en la lista de objetos con
emisién en Ho de Calzetti et al. (1996).

El espectro obtenido se muestra en la figura 4.19.

S200

Esta estrella corresponde al objeto 99 del catdlogo de regiones con emisién en la
linea Ha de Courtés et al. (1987).

Se encuentra localizada cerca del centro de M 33 y por lo tanto en una regién
con densidad estelar alta, lo que dificulta su observacién.

Se encuentra cercana al borde de la asociacién 142 definida por Humpreys y
Sancdage (1980). En el catdlogo de Calzetti et al. (1996) aparece como el objeto
10Ge.

El espectiro se presenta en la figura 4.20.

S206
Courtés et al. (1987) lista este objeto como ¢l ntmero 709 e Ivanov (1991) lo

lista como cl objeto 138.No aparece en el catilogo de Calzetti et al. (1996).

tampoco de .

Se encuentra dentro de los limites que definen la asociacién 101, definida por
Humphreys y Sandage (1980), pero no aparece cn la lista de estrellas azules.

En la figura 4.21 se muestra ¢l espectro que se obtuvo de este objeto.
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S220

Este objeto esté reportado en la lista de estrellas azules de Humpreys y Sandage
(1980) con el nimero 324 y pertenece a la asociacién 67.

Humpreys y Sandage reportan una magmtud V = 15.2 y un color B-V = -0.05,
ellos la clasifican corno A 5e Ia.

Aparcce también ¢n el catdlogo de Courtés et al. (1987) como el objeto 301.

El espectro obtenido se muestra en la figura 4.22,

S2e61

Corresponde a la cstrella A de la asociacién 100 de la lista de Humphreys y
Sandage (1980), ellos reportan un tipo espectral KO V y los siguientes valores mv
=16.50 B = 18.13 B-V=+1.63.

Courtés et al. (1987) encuentran una regién con emisién en Ha en la misma
posicién y la catalogan como Z98.

En ¢l espectro que sc obtuvo se puede ver que las lineas de emisién se encuentran
sobreopucstas a un espectro de tipo estelar y que puede ser el resultado de una
superposicién del espectro de la estrella de campo de tipo espectral KO V y del
espectro de una regién H 11 de M33 que se encuentra en la misma linea de visién.

Ivanov (1992) también cataloga este objeto como el nmimero 148,

El espoectro se muestra en la figura 4.23.

S271

Esta estrella no corresponde a ningun objeto de los catdlogos de Ivanov (1992),
Conrtds et al. (1987) y Humpreys y Sandage (1980). No pretenece tammpoco a
ninguna asociacion estelar de M33.

El especiro se muestra en la figura 4.24.

S294

Se encuentra en la asociacién 9 definida por Humpreys y Sandage (1980), pero
no fue listada como estrella azul o roja de M33.

En el catdlogo de Courtés et al. (1987) corresponde con el objeto 17 y es el
objeto 55 del catilogo de Ivanov (1992).

En la figura 4.25 se muestra el espectro observado.
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K147 L

Este objeto corresponde al objeto 276 del catdlogo de Courcés et al. (1987).

Se encuentra en la asociacién 129 pero no aparece en las listas de estrellas azules
y de estrellas rojas de M33 de Humpreys y Sandage (1980).

Su espectro se muestra en la figura 4.26.

K175

Este objeto fue identificado como la estrella azul 453 por Humphreys y Sandage
(1980) y se encuentra cerca de la asociacién 100 de M33.No fué incluida en la lista
final de las estrellas azules, quizas por su apariencia nebular.

Aparece como el objeto 137 del catdlogo de Ivanov (1992). Su espectro se muestra
en la figura 4.27.

K225

Pertenece a la asociacién 129, pero no fue escogida por Humpreys y Sandage
(1980) como estrella azul o roja.

No aparece en los catdlogos de Ivanov (1992) y de Courtés et al. (1987). EI
espectro se muestra en la figura 4.28.
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Los espectros de las regiones H 11 se caracterizan por presentar lineas de emisién de
H, [O 11I] y [S 1I] sobre un continuo débil. Este espectro tipico lo presentaron los
objetos H10, H52, HS54, H77, H119, S145, S220 y S271.

Debido a la estructura energética de los d4tomos de [S II] es posible obtener la
densidad de las regiones en donde se generan estas lineas.

Las densidades encontradas para estas regiones H 1I se presentan en la tabla 4.9.

Densidades de los objetos con espectro de regiéon H 11
a partir de las lineas de [S 1I] (A 6717 A, 67314A)

Anailisis de los espectros

Tabla 4.9

Objeto AR Dec m, 1(6717 A)/1(6731 A) log N,
[* ™ [° 4m &s] mag

H10 134 13.7 3034494 1828 1.43 1.0
H52 134157 3037118 16.15 0.73 3
H54 133 44.0 303644.1 1846 1.34 2
H77 134375 3034556 1813 1.65 0.5
H119 132559 3032286 17.62 1.34 2
S145 134 06.8 304145.1 16.01 1.26 2
$220 133 56.1 3045284 1491 1.41 1
S271 133592 3041366 16.88 1.30 2
S160 133 09.0 302957.1 16.97 1.49 1
S206 134151 303459.2 17.54 1.58 o
S294 133440 303317.9 17.78 1.62 0
K147 13257.3 3031583 18.05 1.17 2.5
K225 132565 303149.5 17.51 1.13 2
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Como se puede ver las densidades deducidas van de log N, = 0 a log N, = 3.

Otra forma de investigar la naturaleza de las regiones con lineas de emisién fué
presentada por Baldwin et al. (1981); ellos contruyen diagramas de cocientes de
lineas de espectros de regiones conocidas y encuentran que se pueden separar las
regiones ionizadas ( Regiones H 1I) de las generadas por choques (Remanentes de

SN) y de los cuasares.
Debido a la cobertura espectral, los iinicos indices que podemos crear con los

espectros con que contamos son los indices [5007/4861] y [6584/6563].
Segun Baldwin et al. la férmula para el indice [A; / A;] esta dada por:

[/\1 / Az] = log [I(Al)/l(/\z)] + C) x log [IHQ/IHﬁ] - Ca

donde para el indice 5007/4861: C, = -0.11 C; = -0.05
y para el indice 6584/6563: C, = -0.01 C; = 0.0

La distribucién de los objetos en el diagrama [5007/4861] vs. [6584/6563] se

presentan en la figura 4.29 y los valores utilizados para generarla se presentan en la
tabla 4.10.
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Tabla 4.10
Indices de diagnéstico del espectro

log(5007/HB ) log (6584/6563) [5007/4861] [6584/6563]

Objeto log(Ha /HB )

H10 0.73 0.15 -1.09 0.02 -1.10
HS52 0.69 0.22 -1.13 0.10 -1.13
H54 0.85 -0.34 -0.66 -0.48 -0.66
H77 0.88 0.27 -1.10 0.08 -1.18
H119 0.76 0.38 -1.55 0.25 -1.56
S145 0.76 -0.31 -0.90 -0.45 -0.91
S160 0.71 0.08 -1.01 -0.04 -1.02
S200 1.03 0.05 -1.03 -0.11 -1.04
S220 0.74 -0.39 -0.66 -0.52 -0.67
S271 0.87 -0.04 -0.57 -0.55 -0.58
K147 0.82 .- -1.05 .- -1.06
K175 0.76 -0.05 -0.18
K225 0.95 0.65 -0.84 0.49 -0.84
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Fig 4.29 Diagrama [5007/4861) vs. [65684/6563] donde se presenta la posicién de los
objetos estudiados .
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Seccién 4.5 Objetos con emisién Balmer

Doce objetos mostraron espectros con emisién en la lineas del hidrégeno (emisién
Balmer), en algunos casos se sospecha la emisiéon de otros iones, pero en general los
espectros resultaron muy ruidosos como para estar seguros.

S178

El espectro de este objeto cubre unicamente la regién espectral desde 5591 Aa
7584 A, debido a que la estrella se encontraba cerca a alguno de los bordes del

campo observado (ver Observaciones). En el area espectral observada se puede

ver unicamente las lineas del [S 1I] y Ha . El espectro se presenta en la figura 4.30.
Este objeto se encuentra dentro de la regién 8A de Courtés et al. (1987), por lo
que quiza su espectro completo muestre un espectro tipo Regién H I1.

Este objeto pertenece a la asociacién 4 de Humphreys y Sandage (1980) y estd
identificado como la estrella B466, pero no aparece en su lista de estrellas azules.
La magnitud absoluta de este objeto es de -8.97.

S212

El espectro muestra las lincas Ha , HB y el doblete de [S 1I] (6717 y 6731 A). El
espectro en general es debil.

El objeto esta situado en la regién 12 de Courtés et al. (1987) y no pertenece a
ninguna asociacién definida por Humpreys y Sandage (1980).

Quizas se trate de una regién H II de baja exitacién. La magnitud absoluta es
-7.70. En la figura 4.31 se muestra el espectro observado.

S234

Este objeto se encuentra en la regién Z135 de Courtés et al. (1987).
El espectro muestra las lineas Ho , HS el doblete de [S 11] y 1a linea 6583 Adel
[N 1i]. La magnitud absoluta visual es -9.09. El espectro aparece en la figura 4.32.
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S236
El espectro es debil y es posible observar unicamente Hor y las lineas de [S 1I].

En la figura 4.33 se despliega el espectro
Este objeto esta localizado en la regién 11 de Courtés et al. (1987) y pertenece
a la asociacién 4 de Humpreys y Sandage (1980). La My es de -8.42.

S283

Solo es posible observar la linea de Hor en emisidn, el espectro en la regién de la
linea HB es muy ruidoso y no es posible decir si se encuentra en absorcién o emision.
Este ruidoso espectro se muestra en la figura 4.34.

El objeto no pertenece a niguna asociasién de Humpreys y Sandage y no aparece
en los catdlogos de Courtés et al. (1987) y de Ivanov (1992). La My deducida es de
-8.12.

S284

El objeto pertenece a la sociacién 16 de Humpreys y Sandage y esta listada como
la estrella B240, aunque no aparece en la lista de estrellas azules.

Se encuentra sobre la regién 21 de Courtés et al. (1987). La My es de -8.74 y el
espectro se grafica en la figura 4.35.

S293
El espectro es debil y se observan en emisién Ha y [S 1I]. Se muestra en la figura

4.36
No pertenece a ninguna de las asociaciones de Humpreys y Sandage (1980), ni
aparece en los catdlogos de Courtés et al. (1987) e Ivanov (1992). My es de -7.46.

S299

El espectro presenta Ha y HB en emisiény esta graficado en la figura 4.37.

Es la estrella B48 de Humpreys y Sandage (1980) y pertenece a la asociacién
128. Ellos reportan una magnitud visual < v >=17.1 mag. y < b > — < v >= +0.3
y en el catdlogo de Spiller (1992) aparece listada con v= 16.62 mag.

Esta diferencia en magnitudes puede ser atribuido a la incertidurmmbre en los datos
de Humpreys y Sandage que en general es de 0.2 mag. pero puede ser hasta de 0.5
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en regiones con una densidad alta de objetos. La My deducida aqui es -8.73.

S302

Esta localizado en la asiciacién 142 de Humpreys y Sandage (1980), pero no fue
listado por ellos.

No aparece en los ca-t.élogos de Courteés et al. (1987) e lvanov (1992). El espectro
muestra solamente las lineas Har y HG .

El espectro se presenta en la figura 4.38 y la M, deducida es de -8.71.

Kb8

El espectro es muy debil y se observa unicamente Ha y HB . (Figura 4.39)
La My es -8.13 y el objeto pertenece a la asociacién 64 de Humpreys y Sandage

(1980), aparece también como el objeto 80 del catidlogo de lvanov y se encuentra
sobre la regién 66 de Courtés et al. (1987)

Ki4a4
En este espectro se pueden observar las lineas Ha , HG y Hvy , ademads de las
lineas del [N 11} y del [S 11]. Se presenta en la figura 4.40.

Esta es la estrella listada con el nimero 264 de la sociacién 8 de Humpreys y

Sandage (1980) y no aparece en los catilogos de lvanov (1992) y de Courtés et al.
(1987). La Ay deducida es de -7.05.

K166

La magnitud absoluta My deducida es de -6.92, el espectro es muy debil y solo
se observan las lineas Ha , HB y las lineas del [S 11] (Figura 4.41).
La estrella se ensuentra localizada entre las asociaciones 19 y 20 definidas por

Humpreys y Sandage (1980) y no aparece en los catilogos de lvanov (1992) y de
Courtes et al. (1987).
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Capitulo 5: Conclusiones y Trabajo Futuro

El resultado principal de este trabajo fud la identificacién de 5 estrellas de M 33, candidatas
a pertenecer al grupo de las estrellas Luminosas Variables Azules. Esta clasificacién la damos
en base al espectro observado, que es similar al que muestran las LBV conocidas durante las
fases estables. Estos resultados fueron presentados en Corral (199G).

Para que estas estrellas puedan ser clasificadas como LBV verdaderas, es neccesario que
presenten algun evento de variacién, ya sea moderada o gigante. Es necesario por lo tanto,
establecer la historia fotométrica de estos objetos y seguir su comportamiento fotométrico
futuro.

Para encontrar la historia fotomeétrica es necesario utilizar una coleccion de placas en las que
aparezca esta galaxia, la base de tiempo debe ser grande y la escala de placa debe ser adecuada
para poder identificar los objetos. Desgraciadamente la coleccién de placas del INAOE no
presenta estas caracteristicas, ya que M 33 no se observé regularnmente y solo se tienen 7
placas rojas tomadas durante 1949-1950. Es necesario por lo tanto encontrar alguna coleccion
de placas que se pueda utilizar para este trabajo. Independientemente del comportamiento
pasado de los objetos es neccesario observar regularmente estos objetos, esperando que presenten
algun evento de erupcidn.

En particular la estrella H235 parecicra que mostré un comportamiento de variabilidad
moderada durante las observaciones de Spiller (1992) y Smith et al. (1995), ya que la magnitud
reportada por ambos autores difiere por 1 mag. Es mecesario continuar observando este objcto
Y esperar que presente otro evento de variabilidad para que sea clasificada como LBV y no
unicamente como candidata.

Otra forma de clarificar la naturaleza de estos objetos es observando el ambiente que las
rodea. Como se vié algunas LBV presentan nebulosas alrededor y/o excesos infrarojos, que
pueden ser producidos por el material eyectado en eventos de erupcidén previos.

El tamaiio fisico de las nebulosas de anillo es tipicamente de 1 a 2 pc. en las LBV conocidas
(Nota et al. 1995) por lo que a la distancia de M33 corresponderian a .2 ” , que es observable
con el HST. El primer paso seri buscar en las imdgenes de archivo del HST para ver si han
sido observadas en algunas de las im:igenes directas tomadas para otros proyectos y tratar de

ver si se aprecia alguna nebulosa asocida.
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Una pista que nos apunta en el sentido de que estos objetos presentan algin tipo de material
circunestelar, es la presencia en el espectro de las lineas de [S 1I] (A 6717 - 6731 A). Los objetos
S95, S193 y S204 presentan estas lineas muy intensas, mientras que los objetos H108 y HH235
la presentan mads débil (ver figuras 4.8 a 4.12).

Otro resultado itil del presente trabajo fué el cdlculo de la extincién a los objetos observados
utilizando los mapas de la emisién de 21 ¢m de Newton (1980). Creemos que este método para
calcular la extincién es util, ya que es posible aplicarlo a otras galaxias. Lo que si hay que
tener en cuenta es que la extincién local en M 33 que se aplicé fue unicamente la mitad de la
calculada, ya que en este caso la galaxia se nos presenta casi de frente y que estamos trabajando
con objetos que pertenecen al plano. En otros casos esto puede no aplicarse, ya sea porque la
galaxia se presenta mads inclinada (como M 31) o se trabaja con otro tipo de objetos (nebulosas
planetarias o estrellas tardias).

Como trabajo futuro también serd necesario obtener espectros de mejor dispersién y mayor
sefial a ruido de los objetos estudiados, para poder ajustar mejor la clasificacién espectral y en-
contar la luminosidad de los objetos aplicando la relacién "Momento del viento - Luminosidad”
de Kudritski et al (1995).

El nimero de LBV en M33

;{Como cambia el panorama en M 33 si alguna o todas las candidatas encontradas son LI3V
reales 7

Como se vié en el capitulo 1, el nimero de LBV conocido en M 33 es de 4 (Var 13, Var C,
Var 83, Var 2) y es conocida una estrella que ha sido clasificada como candidata (Var Romano,
Humphreys y Davidson 1994, Romano 1978).

Por otro lado, el nimero de LBV en la Nube Mayor de Magallanes (LMC) es de 6 confir-
madas (S Dor, R 71, R 127, HDE 269582, R 110, R 143) y 4 candidatas (R 84, R 99,561y S
119, Humphreys y Davidson 1994). En esta galaxia es en donde podemos estar scguros de que
los nimeros de objetos de esta indole son seguros, dada la cercania de la galaxia y a que en
ella se han hecho bisquedas sistemadticas de todo tipo de objetos .

Segiin Armandroff y Massey (1991) el nimero de estrellas tipo Wolf Rayet en estas dos
galaxias es XXX y YYY en LMC y M 33 respectivamente. Si nos quedamos con estos niincros
¥ suponemos que existe una relacion directa entre el namero de estrellas WR y el nimero de
LBV en un galaxia, encontramos que M 33 presenta una (sobre)(sub) abundancia de LBV con
respecto a las encntradas en LMC, si suponemos que las candidatas a LBV encontradas cn este
trabajo son ¢n realidad LIBBV reales.

Armandroff y Massey (1991) también encuetran que el nimero de WR en galaxias cercanas
mads lejanas que la LMC, estd subestimado. Estas estrellas WR fueron enconradas en base a
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bisquedas efectuadas con placas fotogrdficas tomadas con filtros que aislan lineas espectrales
de los 2 tipos de WR. principales, la Iineas del He 11 (A 4686 A, para las WR de la secuencia
del N y la linea del XXXX (lambda YYYYY A, para las WR abundantes en C). Algunas
WR presentan anchos equivalentes pequeiios en las lineas caracteristicas, por lo que al hacer
una biisqueda fotogrdfica éstas estrellas no resaltan y pasan desapercibidas. El porcentaje de
estrellas no detectadas, que estos autores encuentran en M 33 es de RR % para las estrellas
WN y TT % para las WC. Si estos valores son correctos entonces la razon de nimero de WR
a LBV en M33 es de HHH, lo que hace que las LBV sean mas abundantes/deficientes en M33
que en LMC.

Esto también se puede ver por el nimero de estrellas muy masivas (M > 40 Mg) que
presentan M 33 y LMC. Massey et al. (1995) en un estudio de algunas regiones de M 33 llega
a la conclusién de que la formacién este tipo de estrellas estd mds favorecida en M 33 que en

la LMC, ya que
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Apendice A
Reduccion Automiitica de los Espectros del LFOSC.

Los procedimiento§ de reduccién automaitica de los espectros tomados con el LFOSC fueron
disefiados por F-J. Zickgraff del LSW y se utilizan principalinente para reducir los espectros
de las fuentes que son candidatas a ser contrapartes Sépticas de fuentes ROSAT. Se pretende
con estos procedimientos que los espectros sean reducidos de una manera rapida y uniforme.
Se utilizé el ambiente de reduccién de imdgenes MIDAS, por su versatilidad y facil manejo. A

continuacién se vera el contenido de los procedimeintos y su forma de uso.

Algunas palabras previas acerca de MIDAS.

MIDAS es el acrénimo de Munich Image Data Analisys System y provee herramientas
generales para la reducciéon de imdgenes con énfasis en imdgenes astronémicas.
MIDAS fué generado y es mantenido por el ESO y se distribuye gratuitamente.

Los comandos de MIDAS son de la siguiente forma:
COMANDO/CALIFICADOR PAR1 PAR2 ... PARn

en donde PAR1 PAR2 ... PARn representan pardametros introducidos por el usuario y pueden
ser los archivos de entrada y salida, valores numnéricos de algunas variables, etc.

Al utlizar los comandos de MIDAS se debe tener en cuenta lo siguiente:

— El comando y el calificador deben estar separados por la diagonal (/).

— Debe haber un espacio entre el comando/calificador y los pardmetros.
— En algunos pardametros son necesarios subpardmetros, estos deben estar separados por

comas (,)
~— En muchos casos si algunos pardmetros no son especificados, el sistema toma valores
preestablecidos.

MIDAS permite ademads definir tareas complejas utilizando comandos ya definidos y que
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se deben correr en un cierto orden. Estas tareas creadas por el usuario se guardan en archivos
de texto y se les conoce como procedimientos.

Esta dltima caracteristica de MIDAS fué la que se utilizé para crear los preocedimientos de
reduccion automatica de las imdgenes espectrales generadas por el LFOSC.

Procedimientos de Reduccidén de los espectros del LFOSC

Los pasos que se siguen para la reduccién de las imdgenes son ( en negritas aparece ¢l nombre
de los procedimientos de MIDAS):

0). Bajar las imdgenes de cinta a disco magnético. Este no es propiamente un procedimineto
de MIDAS pero se lista aqui por completez) : baja

1). Convertir las imdgenes de formato FITS a formato MIDAS: infits/lfosc

2). Preparacién de las imidgenes. Esto es, restar la contribucién del bias y extraer la parte 1til
de las imdgenes: prep/lfosc

3). Checar y en su caso coregir la inclinacién de los espectros: rotangle/1lfosc y rotall/lfosc
4). Encontrar la posicion de los espectros en la imdgen: pos/Ifosc

5). Extraccidén de los espectros individuales, correccién por campo plano y conversién a longi-
tud de onda: reduc/Ifosc

6). Substraccién de la contribucién del cielo: skysub/lfosc

En las siguientes secciones se veran los procedimientos en forma detallada. Las partes que

aparezcan entre paréntesis cuadrados [parl] [par2]... son los pardmetros que debe dar el usuario.

En una noche de observacién ”normal” se generan alrededor de 80 imdgenes, aproximadamente
70 de ellas serdn de espectros de fuentes astrondémicas y de sus espectros de comparacién. Cada

una de ellas puede llegar a contener 30 o mds espectros individuales, es decir, en una noche

podremos generar 2100 espectros individuales. Es claro pues, que se debe llevar un sistema

para el nombrado de las imdgenes que sea cficiente y sencillo para poder identificar cada uno de
los espctros e imdgenes con las que se trabajan y saber en qué parte del proceso de reduccién
se encuentran. En las siguientes secciones se presentarin los nombres que se escogicron para
identificar las imdgenes generadas en cada uno de los pasos de reduccién. Los nombres cons-
tarin de una parte de raiz y una parte numérica. La raiz nos dara informacién del proceso que

Ias generd y la parte numérica nos dird de cudl imdgen en particular se trata



0).Bajar las imdgenes de cinta a disco magnético.

En este paso no se utilizan ningin procedimiento de MIDAS y se¢ explica aqui por completez.
Las imdgenes generadas por el LFOSC se guardan en cintas magnéticas, Exabytes o Dats en

forma secuencial y estdan grabadas en formato FITS. Para bajarlas se puede utilizar el programa
baja.

# Programa baja

set indi=1

set tope=10

while ($indi < $tope)

dd if=/dev/nrstil of=a000%$indi.mt ibs=2880b
echo ya lei el No. $indi

Q@ indi++

end

set tape=99

while ($indi < $tape)

dd if=/dev/nrstl of=a00%$indi.mt ibs=2880b
echo ya lei el No. $indi

@ indi++

end

En este programa se supone que el dispositivo en el cual esta la cinta magnética es /dev/nrstl
y los archivos extraidos serdan nombrados:

a0001.mt
a0002.mt

a0099.mt
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El programa baja puede ser editado con cualquier editor de textos para que las variables tome

los valores deseados. Para hacer que baja sea ejecutable se utiliza la instruccién chimod de Unix.
1). Convertir las imigenes de foramato FITS a formato MIDAS.

MIDAS utiliza un formato interno para el manejo de las imdgenes. Al igual que ¢l formato
FITS este formato tiene una serie de “etiquetas” (descriptors) en donde se almacena infor-

macién de la imndgen, como por ejemnplo, el nimero de ejes de la imdgen, el ndmero de pixeles,
el nombre original de la imégen, etc.

Para cambiar el formato de las imagenes se utiliza el procedimiento:

infits/Hosc [raiz.out] [afio] [raiz.ent)

donde :

[raiz-out] es la raiz del nombre que tendran las imdgenes en formato MIDAS. Lo formaremos
con el mes de observacién y el mimero del bloque de imdgenes que se trate
[afio] las 2 Jdltimas cifras del afio de observacién y
[raiz.ent] la raiz del nombre de los archivos en formato FITS.
En el caso que estamos usando como ejemplo el procedimineto a teclear sera:
infits/1lfosc octb 95 a

si suponemos que las imdgenes forinan ¢l 5° bloque de imdgenes de la temporada de octubre de
'95.

En nuestro directorio apareceran ahora los archivos:
oct50001.bdf
oct50002.bdf

oct50099.bdf
El procedimiento infits /1fosc crea también un catdlogo de imdgenes con el nombre [raiz.out][afio]
en el caso de cjemplo el nombre del catdlogo sera oct595.cat. Los catdlogos en MIDAS son
archivos en donde se guardan los nombres de las imdgenes que querramos procesar juntas, el
formato es para uso interno de MIDAS y no es posible leerlos con un editor de texto normal.
La informacién que se tiene en los catdlogos de imdgenes es el nombre actual de la imdgen, el
nombre original de la imdgen (que estd registrado en la etiquete ident del formato FITS), el

mimero de ejes y de pixeles de la imdgen. El procedimiento infit/1fosc crea también un archivo
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de nombre out.dat en el cual se encuentra la misma informacién que en el catdlogo pero en
formato ASCCI.

2). Preparaciéon de la imagenes.

En el siguiente paso del proceso de reduccién se resta la contribucién del bias, se extrae la
parte util de las imdagenes y se orientan. Esto se hace con el procedimiento:
prep/lfosc [nomcat].cat [raiz.sal] [bias]

donde:
[mom.cat] es el nombre del catdlogo de imdgenes que vamos a preparar
[raiz.sal] es la raiz del nombre que queremos que tengan los archivos de salida (r + nimero
del bloque) y
[bias] puede ser ¢l nombre de una imdgen promedio de imdgenes bias o un nimero que repre-
sente el valor del bias.
La imdgen bias promedio debe ser creada por ¢l usuario con ¢l promedio de las imsdigenes bias
que haya tomado durante la temporada o la imagen superbias que es el promedio de mads
de 1000 imdgenes bias tomadas a lo largo de 2 aifios. Si no se pone el iltimo pardmetro el
procedimiento utiliza un valor constante de 21 que serd restado a cada pixel de la imdgen.
Ademas de restar el bias, el procedimiento prep/flosc rota las imdgenes y las transpone (flip)
en el eje X. Esto lo hace porque al ser grabadas las immdgenes por ¢l LFOSC cl ¢je menor es el
que varia mads ripidamente y al ser desplegadas en pantalla apareceran con el ¢je mayor verti-
cal. Para poder trabajar en la reduccion a longitud de onda, MIDAS pide que la dispersién
se encuentre a lo largo del egje X y que ademais la parte azul quede del lado izquierdo. En el
caso de imdgenes directas, después de la preparacidn la imdgen presentara, al ser desplegadas,
el Norte y el Este hacia arriba y a la izquierda respectivamente.
Por \ltimo a estas im:dgenes se les extrae la parte util que van del renglén 24 al 599 y de la
columna 6 a la 385, quedandonos imdgenes de 575 x 380 pixeles. esto se hace porque en las
primeras columnas el CCD presenta algunos pixeles dafiados que no nos servirdan en la reducion.
Las imdgenes dec entrada también son borradas del disco para que no ocupen espacio inecesaria-
rente.
Las imagenes ya preparadas tendrdan los nombres:

r50001.bdf

r50002.bdf

r50099.bdf
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¥ estardn listas para el siguiente paso en el proceso de reduccién.

3). Checar y en su caso coregir la inclinacién de los espectros.

(Este paso se hace unicamente para las imdgenes multiespectrales)
Para obtener las imdgenes espectrales con el LFOSC es necesario girar la rueda de grismas

hasta que el grisma deseado se encuentre en el camino éptico entre la mascara y el CCD. Este
movimiento se hace con un motor de pasos que puede tener errores de posicionamiento de ~1°,
La direccién en la que dispersa la luz un grisma es fija y si el grisma es rotado la direccién
de dispersién rota también, asi pues si existe error en el posicionamiento angular del grisma
la direccidn de dispersién no sera siempre la misma con respecto al CCD. Para poder checar
si la direccién de dispersién y la direccién de las columnas del CCD coinciden se utiliza el

procedimiento:

rotangle/Ifosc [part.num]

donde [part.num] es la parte numérica del nombre del archivo que queremos medir su in-
clinacion.

Esta parte numérica del nombre de los archivos la utilizaremos de aqui en delante y es conve-
niente que expliquemos el formato que tiene. Tomemos por ejemplo la imdgen r50012.bdf la
parte numérica del nombre es 50012 y lo que nos dice es que se trata del 1279° archivo del 5°
bloque de la temporada.

El procedimiento rotangle/1lfosc calcula la inclinacién de los espectros utilizando un procedi-
miento de correlacién cruzada (c.c.). Primero encuentra los promedios de 10 renglones centrados
en los renglones 138 y 438. Ya que los espectros son perpendiculares a los renglones del CCD
estos promedios se veran como una serie de maximos, cada uno representando un espectro. Al
hacer la c.c. de ambos renglones promedio con una ventana de 10 pixeles, obtiene una funcién
que presenta m&aximos y minimos y tomando el médximo central calcula el centroide de él, lo que
nos dd el nimero de pixeles que se encuentran desfasados un extremo y otro de los espectros.
Con este dato calcula la inclinacién y la guarda en la etiqueta ROTANGLE de la innigen.
Supongamos que la inclinacién de un espectro es de 1°, eso implica que la variacién de la
posicién del maximo del espectro es de ~ 5.2 pixeles. Si suponemos que el ancho total de los

espctros es de 5 pixeles, nuestra rendija de extraccion (ver adelante) debe ser de 10 pixeles para
Al tener una rendija tan abierta en los extremos

que todo el espectro caiga adentro de ella.
estaremos sumando pixeles que no nos dardn inforrnacién y aumentaridin el ruido, por lo que es
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conveniente tener una rendija lo mds angosta posible. Si la inclinacién encontrada es de 0.5° la
rendija de extraccién se reduce a 7 pixeles de ancho.
El procedirniento rotangle/lfosc se debe hacer sobre las imagenes espectrales de los objetos
unicamente, ya que como las iimndgenes espectrales de las ldimparas se toman sin haber movido
el grisma, en principio la inclinacién que tengan los espectros serdi la misma que tengan los
espectros de los objetos.
Si queremos saber el dngulo que tienen los espectros que estén en una imdgen dada debemos
utilizar el procedimiento de MIDAS:

read/desc [nom.ima]) [desc.]
donde [nom.ima] es la imdgen y [desc] es el nombre de la etiqueta que nos interesa.
Si el valor de ROTANGLE es mayor que 0.5° es necesario girar las imdgenes, esto s¢ hace con

el procedimiento:

rotall/Ifosc [par.num.obj] [par.num.xel],[par.num.ne],[par.num.halo]

donde:
[par.num.obj] es la parte numérica del nombre de las imdgenes espectrales de los objetos

[Par.num.xe] es la parte numérica del nombre de la im:dgen espectral de xenén, ete.

. Este procedimiento lee el valor de ROTANGLE de la imdgen r[par.num.obj].bdf y hace la
rotacién de las imdgenes r[par.num.obj].bdf, r[par.num.xe].bdf, r[par.num.nel.bdf y
r[par.num.halo].bdf. Los archivos de salida tiene la raiz del nombre rot y la parte numérica
de los archivos originales.

Estos pasos, como dijimos, se realizan unicamente a las imidgenes multiespectrales.
bloque de imigenes tenemos algunos espectros tomados con rendija larga le cammbiaremos uni-
camente el nombre con la instruccién de Unix mv (p.ej. mv r50034.bdf rot 50034.bdf

Si en el

Al finalizar tendremos los archivos:
rot50001.bdf

rot50002.bdf

rot50099.bdf



4). Encontrar la posicién de los espectros en las imdgenes.

El siguiente paso es definir la posicién que tienen los espectros individuales en las imdgenes,
para esto utilizamos el procedimiento:
pos/lfosc rot[part.num] spec[part.num)] [método] [ancho,umbral] [int.Y]

donde:
rot[part.num] es el nombre completo de la imdgen de entrada en el cual vamos a definir la
posicién de los espectros,
spec[part.num)] es el nombre de la tabla donde se guardardan las posiciones,
método es el método que se va autilizar para encontrar el centroide del espectro (ver abajo),
[ancho,umbral] son valores para la busqueda automdtica (ver abajo) y
[int. Y] es el intervalo de graficacién.
En el caso de imdgenes multiobjetos, el método que se utiliza para encontrar el centroide de
los espectros es gauss. de tal manera que si queremos encontrar las posiciones en la imdagen
rot50045, el procedimiento sera:

pos/lfosc rot50045 spec50045 gauss 7 7
El primer paso que hace el procedimiento es encontrar el promedio de los renglones de Ia immdgen
y graficarlos con una ventana de graficacién con valores de 0 a 200 en el eje Y. Si estos limites
no son suficientes para que se observen la parte alta de los espectros se puede volver a correr
el procedimiento cambiando los valores de [int.Y]. Ademads al mover el cursér a la pantalla de
grificas éste aparece como una cruz, en vez de la calaverita que se observa generalinente. Con la
cruz marcaremos las posiciones donde empiezan y termina cada uno de los maximos, al hacerlo
se ajusta automaticamente una gaussiana al mdximo y el valor del centroide es guardado en la
tabla spec[par.num]. Para marcar las posiciones se utiliza el botén de la izquierda del ratén
y al terminar de marcar las posiciones se presiona ¢l botén del centro.
Para el caso de imdgenes espectrales tomadas con rendija larga se utiliza el método gcurs para
marcar las posicionecs, se marcan primero 4 posiciones que nos dardn los limites del espectro
que sc utilizard para obtener el espectro del cielo y después se marcardn el principio y el final
del espectro del objeto en si. En este caso si por ejemplo la imagen rot50080 es de rendija larga
el procedimiento a teclear es:

pos/Ifosc rot50080 spec50080 gcurs 7 7
El orden debe ser cielol.ini, cielol.fin, cielo2.ini, cielo2.fin, objeto.ini, objeto.fin. Al
terminar de marcar las 6 posiciones se¢ deberid presionar el boton central del ratdn.
Existe un tercer método de centrado que es threshold que hace una bisqueda automsitica de

los multiespectros tomando los valores de [ancho,umbral para hacer la bisqueda, este método
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no es muy recomendable, ya que puede no reconocer los espectros débiles y después se tendan
problemas con la identificacién de los espectros individuales.

El procedimiento pos/lfosc se hace sobre las imdgenes espectrales de los objetos unicainente
ya que la posicion de los espectros de las ldamparas de comparacién serd la misma que la de
los de los objetos. Al finalizar este paso es posible editar la tabla spec[par.num].tbl para
definir valores individuales del ancho de la rendija de extraccién que se usari para cada es-
pectro en ¢l paso siguiente del proceso de reduccién. Esto no es necesario, pero en algunos
casos algunos espectros se encuentran muy cercano y puede haber peligro de contaminacidén
al momento de la extraccién. Si este no es el caso el ancho de la rendija de extraccién puede
ser el mismo para todos y se definiriA en el paso siguiente. Si se necesita ajustar ¢l ancho de
la rendija de extraccién de algunos espectros individuales esto se hard con el procedimiento de
MIDAS edit/table spec[par,num]. Los comandos para editar las tablas se pueden ver en
el manual de MIDAS volumen:A seccién 5. Unicamente e¢s nccesario cambiar los valores que
se encuentran en la columna :slit en donde cada eclemento representa en ancho con que se va
a extraer cada espectro, cstos estidn listados en el mismo orden con que fuecron definidos. Hay
que hacer notar que si se requiere que un ancho sea distinto a los demads, se debe poner cl valor
de todos los anchos, ya que de aqui es de donde los va a leer el procedimiento del siguiente paso.

5). Extraccion de los espectros individuales, correccién por campo plano y con-
version a longitud de onda.

En este paso los espectros individuales son extraidos de las imdgencs espectrales, todos son
corregidos por campo plano y los de ldmparas de comparcién se usan para encontrar la trans-
formacién a longitud de onda. El procedimiento de MIDAS es:

reduc/lfosc [tipo] [num.obj] [num.xendén] [mum.nedén] [num.halo] [bloque)
[grisma) [rendija],0,0

donde:

[tipo] es el tipo de imagen , h para multiespectro y 1 para rendija larga,

[num.obj] [num.xenén] [num.nedén] [num.halo] son las 2 ultimas cifras de la parte numérica
del nombre de las imagenes de objetos, xendn, etc. es decir si las imdgenes de objetos, neén,
etc son las im:dgenes rot50022, rot50023, rot50024 y rot50025, los ndmeros que se pondran
seran: 22, 23, 24 y 25. Estos niimeros deben estar separados por un espacio sin comas (,).
[bloque] es el mimero del bloque al que pertenccen las imsdgenes,
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[grisma] es el nimero de grisma que se usé para tomarlas (103 ) y
[rendija],0,0 se utiliza para poner el ancho de la rendija de extraccion que se usard para el

caso de que las imdgenes sean de multiespectro.
Este ultimo pardmetro estd preestablecido a 5,0,0 pero se pucde cambiar si se desea (p.ej a 7,0,0).

Multiespectros:
Para el caso de imdgenes de multiespectro el procedimiento hace los siguiente:

a) Extrae los espectros individuales de las imdgenes espectrales de objetos, neén, xenén y
halégeno. utilizando el ancho que se le da en [rendija],0,0 o el valor que se especifica en la
columna :slit de la tabla spec[part.num], si este es el caso se deberi poner 0,0,0.

Los espectros extraidos (objetos, neén, xenén y halégeno) son cosumados y son guardados con

los siguientes nombres:

s[part.num] — los espectros de los objetos
c[part.num] — los espectros de Nedn
x[part.num] — los espectros de Xenén y
f[part.num] — los espectros de Haldgeno

aqui [part.num] se formarda de la forma: bxxyy donde b es el nimero del blogue de

imdgenes, xx es el nimero de la imdgen y yy es el nimero del espectro dentro de la imédgen.
Asi pues, el espectro hecho con la rendija niimero 4, de la madscara que se usé para las imdgenes
22 (objetos), 23 (neén), 24 (xendn) y 25 (halégeno), del bloque 5 generard los espectros: s52204,
52204, x52204 y 152204, que serin los espectros del objeto, de la lampara de neén, de xenén
¥ de halégeno, respectivamente.

b) Se corrigen los espectros de objeto, neén y xenén utilizando los espctros de la ldampara de

Primero se ajusta una funcidén spline de grado 3 con la que el espectro original

Halégeno.
Esta udltima imdgen representa las

es normalizado y guardado en la imdgen f{part.num].
variaciones de respuesta, de pixel a pixel, del CCD. Los espectros de objetos y de las lamparas
son divididos por esta funcién y guardados en las imidgenes: sf[part.num], cf{part.num] y
xf{part.num]. Esta correccién se hace también en los espectros de lamparas de comparacion
ya que si una linea de comparacion cae en algin pixel que no tiene una respuesta parccida a
la de sus vecinos, tendremos un error en la posicién de ésta linea, lo que nos aumentaria la
incertidumbre en la transformacién a longitud de onda.

c) El procedimiento hace la c.c. entre el espectro de neén y un espectro de neén tomado con el
mismo grisma y con las lineas ya identificadas, encuentra la diferencia de posicién de las lineas

y hace una transformacién a longitud de onda. El mismo proceso lo hace con el espectro de

xendn. Utilizando las lineas del espectro de xenén con A < 4800 A y las lineas del espectro de
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neén con A > 4800 A encuentra los coeficientes de transformacién a longitud de onda. Aplica
estos coeficientes al espectro del objeto y lo "rebinea” para que los pixeles tengan el mismo paso
en longitud de onda. El espectro del objeto ya tranformado a longitud de onda es guardado en
la imagen wlpart.num].

d) Ya que haya efectuado el paso 3) con todos los espectros individuales el procedimicnto re-
duc/Mosc crea imdagenes bidimensionales donde copiar los espectros que cred y los borra del
disco. Los espectros extraidos ”crudos” son grabados en una imagen con nombre raw|[part.num].
Esta imdgen es de 385 x (4n) pixeles donde n es el namero de espectros individuales que haya
tenido la imdgen. En los primeros n renglones guarda los espectros s[part.num], los espectros
de nedén (c[part.num]) del renglon n+1 al 2n, etc.

Los espectros corregidos por campo plano, (sf[part.num], etc) son guardados en la imidigen
flat[part.num]. Los espectros de los objetos tranformados a longitud de onda (w[part.num])
son guardados en la imdgen wave[part.num]. Estos iiltimmos no son borrados del disco ya que

se utilizan en el siguiente paso del proceso.
Como se ve esta parte del proceso es la mds larga ya que no solo extrae los espctros sino que

los transforma a longitud de onda y los ”rebinea”.

Rendija Larga:
Para el caso de imdgenes de rendija larga (longslit) el procedimiento a teclear es:

reduc/losc 1 [num.obj] [num.xenén] [num.nedén}] [num.halo] [bloque]
[grisma] 0,0,0
es decir, en el tipo de imdgen se puso 1 (longslit) y en los valores de la rendija de extraccion se

puso 0,0,0. El procedimiento realiza los siguientes pasos:
a). Pra hacer la correccién por campo plano, normaliza la imdgen de la lampara de Hlégeno
con una funcién tipo spline de grado 3 de 2 dimmensiones. Esta imdgen de campo plano la aplica
a las imdgenes que contienen los espectros del objeto y de las ldamparas de comparacién (neén
y xendn). Al igual que en el caso de imigenes de multicspectros, esta correccién la hace para
evitar que la respueta de algin pixel nos dé posiciones incorrectas de las lineas de comparacién.
b). Hace la transformacion a longitud de onda de la im:dgen espectral del objeto utilizando

ambas limparas de comparacién. Esta transformacién la hace utilizando un procedimiento

similar al usado en el caso de imdgenes multiespectros (ver arriba) y la hace asumicendo que
cada renglén del CCD es un espetro individual. Al terminar el espectro transformado a longitud

de onda es guardado en la imdgen w{part.num].
c). Extrae los espectros del objeto y de las posiciones del espectro del cielo, utilizando Ia in-
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formacién en la tabla spec[part.num]. En esta tabla fué donde se gurdaron las posiciones del
principio y final del espectro del objeto y las posiciones de las regiones que se iban a utilizar para
obtener el espectro del cielo para corregirlo (ver arriba). Teniendo estos espectros individuales
el procedimiento hace la correccién por la contribucién del cielo, similar al caso de multiespec-
tros. El espectro extraido, convertido a longitud de onda y corregido por la contribucién del

cielo es guardado en la imdgen ws[part.num].
6). Substraccién de la contribucién del cielo de los multiespectros.

En el caso de las imdgenes multiespetro hasta ahora se ha habla unicamente de espectros
de "objetos” pero hay que recordar que en las mdscaras se definen posiciones de rendijas que
corresponden a objetos, propiamente dichos, y otras que corresponden a posiciones para obtener
la emisi6n el cielo. En este paso del proceso de reduccién, se corrigen los espectros de los objetos
por la contribucién del cielo.
El procedimiento que se utiliza es:

skysub/lfosc [raiz.entr] [num.obj] [num.ciel.1],[num.ciel.2]...[num.ciel.n]

[raiz.sal] [grisma)]

donde:
[raiz.entr] es 1a raiz del nombre de los archivos de entrada (p.ej wb22),
[mum.obj] es el nimero del espectro del objetos,
[mum.ciel.1],[num.ciel.2]...[num.ciel.n] son los nimeros de los espectros de cielo (pueden
ser hasta 8),
[raiz.sal] es la raiz del nombre en donde se van a escribir los espectros ya corregidos por la
contrbucidn del cielo (utilizamos ws[num.bloque][num.imagen], p.ej.ws522) y

[grisma] es el nimero del grisma que se usé.

El procedimiento encuentra la razén del flujo de la linea 5577 A del primer espectro del cielo
y con el del espectro del objeto. El espectro del cielo es multiplicado por ese factor y el re-
sultado es restado del espectro del objeto. Este proceso se hace con todos los espectros del
cielo y al final los espectros resultantes se promedian para obtener el espectro del objeto sin
la contribucién del cielo, el cual se guarda en el espectro ws[part.num]. El promedio se hace
obteniendo la mediana, para el caso que sean 3 o mda espectros del cielo, o el promedio simple

para el caso solo tengamos 2.

A-12



A continuacién se presenta un resumen del proceso de reduccién especificando los nombres
de las imdgenes producidas en cada paso.

Proceso Teclear arch. entrada arch. salida comentarios
( ejemplo) ( ejemplo)
Bajar las imdgenes baja [letra][bloque]{nuimn]
a disco a50001, a50002,..
Cambiar de FITS a infits/Ifosc [letra}{bloque}{num] [mes]{bloque][numn]
formato MIDAS a50001, a50002... oct50001, oct50002..
Preparar Imdgenes prep/lfosc [mes][bloque]{num] r{part.num]
oct50001, oct50002... r50001, r50002...
Checar la inclinacién rotangle/lfosc rlpart.num] r[part.num] Solo las imdgenes
de las imigenes multiespectro
Rotar las imagenes rotall/lfosc ripart.num] rot[part.nun] Solo las imdgenes
r50022 rot50022 multiespectro
Marcar las posiciones pos/lfosc rot[part.num)] spec[part.num]
de los espectros rot50022 spectb50022
Reduccién a longitud reduc/lfosc rot[part.num)] w[part.num] Multiobjetos
de onda rot50022 w52201, w52201..
rot[part.num)] ws[part.num]} Rendija Larga
Tot50040 ws54001
Restar la contribucién skysub/lfosc w[part.num} ws[partnum] Multiobjetos
del cielo w52201 ws52201




Apendice B.

Diferencias de la emisién entre las atmésferas extendidas
¥ las regiones ionizadas (Regiones H II)

Al analizar el espectro obtenido de los objctos con emisién en la linea Ho que pertenecen
a M33, encontramos que la gran mayoria de ellos presentan un espectro dominado por lineas
de emisién. Es necesario, por lo tanto, poder diferenciar el tipo de objeto de que se trata
por medio de la presencia o ausencia de algunas lineas en emisidn, sobre todo por que los
espectros obtenidos presentan un cociente de seiial a ruido bajo (~ 10) y la resolucién no es lo
suficientemente alta como para poder ver detalles en el espectro (perfiles tipo P Cyg, continuo
azul, etc) que nos ayuden a diferenciarlos.

En esta seccién veremos primero cuiles son los mecanismos fisicos que gobiernan la creacién
de lineas espectrales en regiones gaseosas. Posteriormente veremos cuiles son las condiciones
que presentan las dos regiones de formacién de lineas (atmdsferas extendidas y regiones io-
nizadas) y por iltimo veremos cudl es el espectro producido por estas regiones con el fin de

encontrar sus diferencias y poderlas usar al momento de catalogar los objetos observados.
1). Procesos fisicos en la creacion de lineas espectrales en regiones gaseosas.

La radiacién emitida por un elemento de volumen de gas depende fuertemente de la tempe-
ratura, densidad y composicién quimica del material. De estas variables dependen la ionizacién
y excitacion de los niveles energéticos de los dtomos.

La abundancia estd relacionada con la historia quimica del gas y puede ser, en algunos casos,
considerada constante durante largos periodos de tiempo, mientras que la ionizacidén y excitacién
dependen de la temperatura y densidad del gas, variables que pueden variar rapidz.uucnte en
algunos casos.

Para poder calcular el espectro emitido por cada volumen de gas es necesario conocer varias
cantidades:
el grado de ionizacién y la fraccién de cada especie de iones de los clementos presente,
la poblacién de los diferentes niveles energéticos de estas especies,

la probabilidad de que una transcicién energética dada se lleve a cabo y



la probabilidad de que el fotdn emitido logre salir del volumen de gas para
poder ser observado.
A continuacién veremos cuiles son los mecanismos que gobiernan cada uno de estos aspectos.

1.1). Ionizacién y recombinacion.

En estado estacionario la poblacién de las especies de ionizacion de un elemento X esta dada

por:

NxHy [T T au(X*)dy + N ST N; (X )5y = Ne N(XTHD) 0, (X4, T)
2

donde los términos de la izquierda son las ionizaciones del elemento X ionizado i veces y el
término de la derecha son las recombinaciones de la especie ionizada i+1 veces del elemento X.
El primer término representa las ionizaciones inducidas por radiacién en donde a,(.X*) es la
seccién recta de fotoionizacidn que se induce por los fotones mds energéticos que hivg, la energia
umbral. El segundo término representa las ionizaciones producidas por colisiones con electrones
libres en donde «;; es el coeficiente de ionizacion que depende del nivel de excitacion j del ion
X*i y la suma se ha hecho sobre todos los niveles energéticos. Del lado derecho de la ecuacién
tenemos las recombinaciones en donde a; es el coeficiente de recoinbinacidn.
En esta ecuacidén se esta despreciando un término de la forma:

NZ N(X D) g3 (X H+ T

que representaria las recombinaciones de tres cuerpos en donde dos electrones chocan simul-
taneamente con un ion X +¥+! uno de cllos es absorbido y la energia liberada se transfiere al otro
electrén sin que se genere un fotdn. Este tipo de procesos se pueden despreciar en situaciones

en que la densidad sea baja.
Teniendo todas las densidades V(X *%) se debe pedir que se cumpla que:

N(X®) + NCXH) 4 o N(XH) + - - = N(X)

donde V(X)) es la densidad del elemento X, cantidad que se puede conocer de la abundancia.
Para el caso de una nube de hidrégeno en el que las ionizaciones colisionales se puedan



despreciar, en estado estacionario se tiene la siguiente ecuacién:
oo 47rJ,
Ny f Y G (H) dv = NoNu+ a(H®,T)
vo hv
donde a,(H) es la seccién recta de ionizacién del atomo de hidrégeno para fotones de energia
hr mayor que la energia umbral hvy, a(H% T') es el coeficiente de recombinacién que depende
de la temperatura del gas y /N, y Nx son las densidades de electrones e hidrégeno donde éste

dltimo puede estar ionizado o en forina neutra.
1.2). Excitaciones y desexcitaciones radiativas y colisionales.

La densidad de poblacion de los niveles energéticos de los dtomos, en estado estacionario
debe ser constante en el tiempo, es decir el numero de transcisiones que lleven a los electrones
del ion X ** al nivel j debe ser igual al numero de transcisiones que saquen a los electrones de
ese nivel. Si utilizamos f;; para denotar la probabilidad de que la transcisién del nivel i al j se

lleve a cabo, tenemos entonces que:

N(X5) Zz:fij = zy:z:"i(fij)

Y J—i i—j

donde denota todos los procesos posibles que hagan que el aAtomo pase de un nivel a otro.
g

Los dist.silnt;os procesos que se considean para los iones X+ son: excitaciones y desexcitaciones
colisionales, excitaciéon radiativa y desexcitacién espontanea y estimulada.

Otro proceso que se debe considear al hacer el cdlculo de poblacién de niveles es el de
cascada después de una recombinacién, es decir un electrén al recombinarse con un ion X *i+1
puede ocupar cualquier nivel energético y en algunos casos poblar niveles que no pueden ser
poblados por excitaciones radiativas desde el nivel base.

La probabilidad de emisién por decaimiento espontineo f,; estid dada por:

mcA? Gu
87n2e? g,

Ju =

ul

mientras que las relaciones de los coeficientes 3y y By, con Ay, es:

2h13 2hu® g,
Aw = —m DPu = —m—— L
c c® Gu

donde g, y g son los pesos estadisticos de los niveles u y I, A, , But y B, son los coeficientes de



Einstein para emisién espontanea, emisién estimulada y absorcién radiativa respectivamente.
Los demads simbolos tiene sus significados habituales.

1.3). Opacidad local en lineas.
Si un electrén sufre una transcicion espontdnea entre dos niveles energéticos, es necesario cal-
cular la probabilidad de que el fotén emitido pueda escapar. Esta medida esta relacionada con
el coeficiente de absorcién ., que depende de la seccién recta de absorcién s,.. La profundidad
6ptica 7, que es una medida del camino libre medio del fotén, estda dado por:

T, = /fc.,dl = fnjs,,dl

Para el caso de lineas de niveles metaestables la profundidad éptica es pequeiia, es decir, la
probabilidad de que un fotén de estos niveles escape es alta, esto es importante ya que estas
lineas se convierten en fuentes importantes de enfriamiento que permiten regular la temper-
atura de regiones internas del gas.

En el caso de las recombinaciones del hidrogeno se puede utilizar la aproximacion ’on-the-
spot’; es decir, aquellas recombinaciones que sean al nivel base dardn como resultado un fotdn
ionizante que sera inmediatamente reabsorbido y producirda una ionizaciéon. Como el hidrégeno
es ¢l mds abundante de los elementos presentes, la ionizacién se¢ da muy rapidamente dando

como resultado neto que la ionizacién no cambie.
2). Condiciones fisicas en las regiones ionizadas (Regiones H 1I)

Las estrellas O y B emiten gran cantidad de su energia en la regidn espectral del UV, creando
regiones ionizadas alrededor de ellas. (Osterbrock, 1989). Estas regiones presentan formas y
tamaiios que varia en rangos muy amplios.

No existe una definicién clara de los diferentes tipos de regiones H 11, pero en la literatura se
clasifican usualinente como ultracompactas, extendidas y gigantes.

Las regiones H 11 ultracompactas RHII-uc se encuentran localizadas dentro de las nubes
moleculares que dan origen a las estrellas tipo O. Su tamaifio es menor a 0.1 pc y se piensa que
representan la primera fase de las regiones H lI. La densidad de estos objetos es = 10% cm™3
y la medida de emision que muestran es > 107 pe an~% (Churchwell 1990). Debido n que
se encuentran dentro de las nubes moleculares, Ia emisién esta muy enrojecida y no es posible

observarlas ¢n el éptico, pero si en el infrarrojo y en radio.
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Algunos de estos objetos se localizan en los bordes de las nubes moleculares y presentan
tamaiios que van de 0.1 a 0.3 pc. Se considean como las versiones relajadas de las RHII-uc y
que presentan un tamaifio mayor por no tener el material denso de las nubes moleculares que
las constrifia. En algunos articulos se presentan como una fase mas de la evolucion dindmica de
las regiones H 11 y se clasifican como regiones H11 compactas. (Garcia-Segura y Franco 199G).

Las regiones Hll extendidas representan la forma 'madura’ de las regiones H 11 y se observan

con tamaifios hasta de varios parsecs. La densidad que presentan es < 10* em™ y la medida de
emisién es << 16° pc cin~%.

Las regiones gigantes, por otro lado, no se considerarian como parte de la evolucion dindamica

de las regiones H 11, ya que son en realidad conglomerados de regiones HIil individuales. Las

regiones Hll gigantes llegan a presentar tamaiios ~ 102 pe y son producidas por uno o varios
camulos de estrellas OB.

El especiro que presentan las regiones H1l extendidas en el 6ptico, estéd dominado por la
presencia de lincas prohibidas de niveles metaestables en emisién de [O 14}, {O 111} y [N 11} ¥
por la presencia dfe lineas de H y He 1, en ocaciones aparecen lineas de He 11 dependiendo

de la temperatura de la estrella excitadora. El continuo es débil y en ocaciones parte de él es
continuo estelar reflejado por granos de potvo.
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